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Ce hapitre introduit les problematiques de l'etude des noyaux ometaires que nous
allons aborder au ours de ette these. Apres de brefs rappels historiques, nous presentons
l'etat atuel des onnaissanes sur l'origine des ometes, le noyau et la oma. Ensuite,
nous expliquons les motivations et les objetifs de ette these, en presentant plusieurs
problematiques atuelles. Enn, nous presentons le plan.
1.1 Brefs rappels historiques
1
Le mot omete vient du gre o [kome^te^s℄ qui signie astre hevelu. Cette origine
ne doit pas nous faire oublier que les premieres traes d'observation des ometes sont
beauoup plus aniennes et remontent aux temps des Babyloniens, 2000 ans av. JC. Les
Babyloniens semblaient avoir une vision des ometes etonnamment prohe de notre vision
atuelle. Selon les erits des astronomes gres Epigines et Apollonius Myndus, a prendre
ave preaution, les Babyloniens avaient l'image de feux atmospheriques et lassaient les
ometes parmis les planetes, ayant me^me alule l'orbite de ertaines !
Vers 600 ans av. JC, les idees des Gres, dominees par la geometrie et le monde
des spheres d'Aristote, ont supplante elles des Babyloniens. Les Gres ne manquaient
pas d'imagination et de nombreuses autres theories ont ete proposees sur la nature des
ometes : interations de la lumiere ave les nuages, onjontions stellaires, fausses images
d'etoiles, ou enore phenomenes atmospheriques. Nous pouvons aussi iter les travaux de
Senea, vers 50 ap. JC, qui proposa une theorie ou les ometes etaient des objets a part
entiere, omme les planetes, nombreux et de tailles dierentes, e qui est assez prohe de
la realite.
1
Les referenes historiques sont tirees de Bailey et al. (1990)
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La periode de l'Empire Romain (30 av. JC - 476 ap. JC) et le Moyen-Age (476 - 1492)
sont des periodes sombres pour la siene et l'astronomie ou la religion a ompletement
inhibe toute avanee signiative. Les ometes sont alors signes de mauvaise augure, de
n du monde.
Il faut attendre la Renaissane pour que l'etude des ometes reprenne son essort. En
1577, Tyho Brahe mesure pour la premiere fois le parallaxe d'une omete et montre que sa
distane est au moins quatre fois superieure a la distane Terre-Lune. La premiere theorie
orbitale est elaboree en 1668 par Hevelius dans son livre Cometographia ou il postule
des orbites paraboliques, hypothese veriee lors du passage de la omete de 1680. En
1682, lors du passage d'une autre omete qui portera par la suite son nom, Halley alule
son orbite en utilisant la theorie de la gravitation, developpee par Newton. Il predit son
retour a la n de l'annee 1758, e qui se produit eetivement, demontrant par-la me^me
sa periodiite et son orbite elliptique. A la n du 19
eme
siele, on denombre 270 ometes
onnues (Chambers & Chambers, 1889), lassees en deux familles : les ometes a longue
periode (> 200 ans) dont l'orbite est presque parabolique et les ometes a ourte periode
(< 200 ans) dont l'orbite est elliptique et assoiee a Jupiter, Saturne, Uranus ou Neptune
(Roller, 1870).
Les annees 50 marquent le debut de l'ere atuelle ave les idees de Whipple, Oort et
Kuiper. Whipple (1950) ree un modele physique de noyau, dit modele de la boule de
neige sale, onglomerat de glaes et de materiaux meteoritiques. Les glaes se subliment
a l'approhe du soleil, formant ainsi la queue si arateristique des ometes. Oort (1950)
s'attaque au probleme de l'origine des ometes et propose la presene d'un nuage au-
tour du soleil, situe entre 25 000 et 100 000UA (1UA=150.10
6
km), omme reservoir des
ometes a longue periode. Ce nuage, toujours hypothetique, porte aujourd'hui son nom :
nuage de Oort. Kuiper (1951) et Edgeworth (1949) proposent la presene d'un seond
reservoir beauoup plus prohe, autour de 40UA, residu de la nebuleuse solaire primitive.
Ce reservoir, appelle einture de Kuiper, est aujourd'hui bien etabli et l'on denombre a
l'heure atuelle plus de 560 objets de Kuiper, appeles aussi TNO (\Trans-Neptunian Ob-
jets"). Le premier d'entre eux, 1992QB1, a ete deouvert il y a seulement dix ans (Jewitt
& Luu, 1993).
1.2 Etat atuel des onnaissanes
1.2.1 Origine des ometes
L'origine des ometes est diretement liee a elle du systeme solaire. Le senario atuel
de formation du systeme solaire se ompose de plusieurs etapes (e.g., Weidenshilling,
1997, et les referenes de l'artile). D'abord, un nuage moleulaire en rotation lente est
perturbe et s'eondre sous sa propre gravite pour former un disque haud et epais de gaz
et de poussiere vaporisee. Ensuite le disque se refroidit, les poussieres se ondensent puis
s'agglomerent entre elles pour former des partiules plus grosses. Ce proessus d'aretion
se poursuit jusqu'a la formation de orps kilometriques, les planetesimaux. Les ollisions
entre les planetesimaux aboutissent a la formation de protoplanetes, par un proessus
d'avalanhe : les planetesimaux les plus gros attirent plus de partiules que les autres et
2
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deviennent ainsi enore plus gros, et... Les protoplanetes ainsi formees sont plus grosses
si elles sont situees loin du Soleil, au-dela de la limite de sublimation de la glae d'eau, ar
les omposes volatiles (essentiellement l'eau) s'y ondensent et la matiere aretable y est
ainsi plus abondante. Le puissant vent solaire qui regne a e moment hasse le gaz loin
du Soleil, la ou les protoplanetes les plus massives peuvent le retenir et former ainsi des
proto-Jupiter. Finalement, l'aretion des protoplanetes dans le systeme solaire interne
onduit a la formation des planetes telluriques et l'aretion des proto-Jupiter dans le
systeme solaire externe a elle des planetes geantes.
Les planetesimaux qui ne se sont pas aumules dans les planetes au ours de es
dierents proessus sont representes aujourd'hui par les georoiseurs (NEO pour \Near-
Earth Objets"), les asterodes, les Troyens, les ometes a ourte et longue periode, les
Centaures et les objets trans-Neptuniens (TNO). Les asterodes et la plupart des NEO
se sont formes en dea de la limite de sublimation de la glae d'eau, situee entre la
einture d'asterodes et Jupiter, alors que les autres orps se sont formes au-dela de ette
limite. Dans le adre de ette these, nous nous interessons aux ometes a ourte et longue
periode et aux Centaures. Par la suite, nous designerons les ometes a ourte periode par
l'aronyme SPC (\Short Period Comet") et les ometes a longue periode par l'aronyme
LPC (\Long Period Comet").
Les ometes a longue periode ont une periode de revolution superieure a 200 ans et
proviennent du nuage de Oort, situe a plus de 10
4
UA du Soleil (Oort, 1950). Ce nuage
est forme des planetesimaux qui ont ete ejetes du systeme solaire au ours de sa forma-
tion, suite aux perturbations gravitationnelles des planetes geantes. Ces planetesimaux
reviennent ensuite parfois dans le systeme solaire interne, sous forme de LPC, suite aux
perturbations gravitationnelles d'autres etoiles (Shreur, 1979). Une fois injetees dans le
systeme solaire interne, l'orbite des LPC peut se modier et elles-i peuvent devenir des
ometes a ourte periode du type de Halley (Levison et al., 2001). A l'heure atuelle, plus
de 320 LPC sont repertoriees.
Les ometes a ourte periode ont une periode de revolution inferieure a 200 ans
et proviennent de la einture de Kuiper (Kuiper, 1951; Edgeworth, 1949), d'ou elles
s'ehapperaient suite aux ollisions des objets de Kuiper entre eux (Farinella & Davis,
1996). On divise habituellement la famille des ometes a ourte periode en deux sous-
familles : (i) les ometes de la famille de Jupiter, dont la periode de revolution est inferieure
a 20 ans, et (ii) les ometes du type de Halley, dont la periode de revolution est superieure
a 20 ans. Environ 155 ometes a ourte periode sont repertoriees a e jour.
Les Centaures sont des objets de transition entre les TNO, situes au-dela de Neptune
(30UA) et les SPC de la famille de Jupiter denies preedemment. Leur orbite se situe
don entre Jupiter et Neptune. On denombre a l'heure atuelle environ 120 Centaures.
Pour information, les Centaures sont des e^tres mi-homme/mi-heval dans la mythologie
greque, et leur nom a ete hoisi en raison de la nature hybride mi-omete/mi-asterode
de es objets (e.g. 2060Chiron, Kowal et al., 1979).
Le senario i-dessus montre bien que les ometes sont des objets a l'histoire mouve-
mentee dont l'orbite a ete modiee de nombreuses fois au ours du temps. En e sens,
leur etude est partiulierement interessante puisqu'elles sont un exellent traeur de la
formation et de l'evolution du systeme solaire.
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1.2.2 Le noyau
Le noyau des ometes est le sujet prinipal de ette these. Les premiers veritables
travaux sur la nature physique des noyaux ometaires sont eux de Whipple (1950), qui
suppose que le noyau est un onglomerat de glaes et de materiaux meteoritiques. Dans
les annees 80, appara^t le onept du \rubble pile", qui suppose que les noyaux sont formes
de plusieurs blos soudes entre eux (Weissman, 1986). L'avantage prinipal de e onept
est qu'il fournit une expliation simple pour la fragmentation en petits moreaux du
noyau des ometes, omme Shoemaker-Levy 9 (Shoemaker et al., 1993) ou plus reemment
57P/duToit-Neujmin-Delporte (Fernandez et al., 2002). Une troisieme idee presume que
le noyau des ometes est dierenie, ave un oeur plus dense, mais ela est peu probable
ar leur petite taille ne permet pas d'atteindre une pression et une temperature suÆsante
a l'interieur pour liqueer les materiaux refrataires. Atuellement, la struture du noyau
reste une inonnue. Les dierents as possibles sont illustres par la Figure 1.1.
Figure 1.1 { Representation shematique de dierents types de noyau. A gauhe, le
noyau est monolithique. Au milieu, le noyau est ompose de plusieurs blos. A droite,
le noyau est dierenie ave un oeur plus dense. Soure : page internet de D. Jewitt
(http ://www.ifa.hawaii.edu/faulty/jewitt/omet.html).
Les survols du noyau des ometes 1P/Halley et 19P/Borrelly par les sondes spatiales
Giotto (en 1986) et Deep Spae 1 (en 2001), sont atuellement notre meilleure soure
d'information sur la nature reelle des noyaux ometaires et forment l'essentiel de nos
onnaissanes dans e domaine (f. Figure 1.2). Nous resumons ii les prinipaux resultats
de es missions (Keller et al., 1987; Soderblom et al., 2002) :
- Le noyau existe et il est solide.
- Sa forme est allongee : 168.28.5 km pour 1P/Halley et 844 km pour
19P/Borrelly.
- Son albedo est faible, 0.04 pour 1P/Halley et 0.02 pour 19P/Borrelly.
- Sa temperature de surfae est elevee, 400K o^te Soleil pour 1P/Halley.
- Sa densite est mal determinee. Pour 1P/Halley, les resultats de Rikman et al. (1987)
donnent une densite entre 300 et 700 kgm
 3
, alors que eux de Sagdeev et al. (1988)
indiquent eux une valeur de 600
+900
 400
kgm
 3
.
- L'ativite est onnee dans quelques regions atives situees o^te jour, alors que la
majeure partie du noyau (80%) est inative et sans doute reouverte d'un manteau
refrataire.
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Plus generalement, le rayon du noyau varie de quelques entaines de metres, 600m
pour 46P/Wirtanen (Lamy et al., 1998a), a quelques dizaines de kilometres, 38 km pour
C/1995O1 Hale-Bopp (f. hapitre 5). La periode de rotation du noyau varie de quelques
heures, 5.6 heures pour 31P/Shwassmann-Wahmann 2 (Luu & Jewitt, 1992), a quelques
jours, 2.8 jours pour 109P/Swift-Tuttle (Boehnhardt & Birkle, 1994). L'etat de rotation
du noyau peut e^tre exite, ou pas (Jorda & Gutierrez, 2002). Enn, son inertie thermique
est estimee a 125 JK
 1
m
 2
s
 1=2
(Julian et al., 2000), sans ertitude.
La omposition de la surfae des SPC et des LPC est tres mal onnue ar seule-
ment trois noyaux de ometes ont ete observes en spetrosopie ; il s'agit du noyau
des ometes 28P/Neujmin 1 (Liandro et al., 2002), 124P/Mrkos (Liandro et al., 2002)
et 90P/Gehrels 1 (Delahodde, ommuniation privee). Sur es trois ometes, auune
signature de la presene de moleules H
2
O n'est visible, et sur les deux premieres
(28P/Neujmin 1 et 124P/Mrkos), le spetre est legerement plus rouge que elui du Soleil.
Neanmoins, les moleules detetees dans la oma des SPC et des LPC nous renseignent
sur la omposition du noyau, omme explique i-apres. Pour les Centaures, les observa-
tions spetrosopiques sont plus nombreuses et ont permis, entre autre, de deteter des
bandes d'absorption a 1.5 et 2.0m dans le spetre des Centaures Chariklo (Brown, 2000)
et Chiron (Foster et al., 1999; Luu et al., 2000), attribuables a la presene de glae d'eau
a leur surfae.
Figure 1.2 { A gauhe, le noyau de la omete 1P/Halley (sonde Giotto, 1986) et a droite, elui
de la omete 19P/Borrelly (sonde Deep Spae 1, 2001).
1.2.3 La oma
La oma qui entoure le noyau des ometes est \la partie emergee de l'ieberg", la seule
diretement observable depuis la Terre. Elle est omposee du gaz et de la poussiere emis
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par le noyau lors de la sublimation de ses omposes volatiles a l'approhe du Soleil. Ave
le passage de la omete Hale-Bopp (C/1995O1) en 1995, la liste des moleules de gaz
detetees dans la oma a onsiderablement augmente, omme indique dans la Table 1.1.
La oma est dominee par l'eau, le monoxide et le dioxide de arbone.
Moleule Abondane [X℄/[H2O℄
[%℄
H
2
O 100
CO 23
CO
2
6
CH
4
0.6
C
2
H
2
0.1
C
2
H
6
0.3
CH
3
OH 2.4
H
2
CO 1.1
HCOOH 0.090
HCOOCH
3
0.080
NH
2
CHO 0.01-0.02
NH
3
0.7
HCN 0.25
HNCO 0.10
HNC 0.035
CH
3
CN 0.020
HC
3
N 0.021
H
2
S 1.5
SO 0.29
CS
2
0.17
SO
2
0.23
OCS 0.40
H
2
CS 0.02
Table 1.1 { Abondane moleulaire de la omete Hale-Bopp (C/1995 O1) a 1UA du Soleil.
Les abondane sont donnees relativement a elle de H
2
O. D'apres Bokelee-Morvan et al. (2000).
La detetion direte de la moleule H
2
O, onstituant majoritaire des noyaux
ometaires, a longtemps ete impossible depuis la Terre a ause des bandes d'aborption
de l'atmosphere, bien que leur presene etait tres fortement suggeree. Les observations
in situ de 1P/Halley en 1987 ont d'ailleurs onrme ette hypothese. Les reents progres
dans e domaine, en utilisant des spetrometres infrarouges haute-resolution au sol et les
telesopes spatiaux dans l'infrarouge (ISO), le millimetrique (SWAS) et le domaine ra-
dio (Odin) permettent maintenant de deteter diretement la moleule H
2
O (Dello Russo
et al., 2002; Biver et al., 2001; Makinen et al., 2001a; Crovisier, 2000). Sa presene dans
la oma implique que le noyau lui-me^me ontient des moleules H
2
O en surfae, ou juste
en-dessous.
La presene de moleules organiques (CHON) dans la oma, identiques a elles trouvees
dans les glaes interstellaires, favorise le senario selon lequel les materiaux volatils des
6
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ometes se sont formes dans le milieu interstellaire et ont ensuite ete tres peu modies dans
la nebuleuse solaire (Greenberg, 1982). Par ailleurs, les moleules organiques ontiennent
les elements qui onstituent les proteines et les aides amines, les briques de la vie, et les
ometes pourraient don e^tre a l'origine de la vie sur Terre.
La oma de poussiere est omposee des grains refrataires qui sont ejetes de la surfae
du noyau au ours de la sublimation des materiaux volatiles. Les mesures in situ de la
sonde Giotto ont detete deux types de grains : (i) les grains legers domines par les
elements C, H, O et N, et (ii) les grains rihes en materiau mineral Na, Mg, Si, Fe et Ca.
Ces types de grains se retrouvent dans la poussiere interstellaire et dans les disques de
poussiere entourant ertaines etoiles.
1.3 Motivations de la these
1.3.1 Questions ouvertes et objetifs
Les dierents points que nous avons evoques au ours de ette introdution laissent
plae a de nombreuses questions sans reponses. Nous presentons ii nos objetifs a tra-
vers quelques problematiques atuelles de l'etude des noyaux ometaires que nous allons
aborder au ours de ette these.
Une des questions fondamentales pour omprendre la formation et l'evolution du
systeme solaire est de savoir si les noyaux ometaires sont les objets primitifs datant
de la formation du systeme solaire ou les fragments de ollisions plus reentes parmi les
TNO et les Centaures. Cette derniere hypothese, appellee senario ollisionnel, implique
une pente pour la fontion de distribution umulee en taille des fragments de -2:5 (e.g.,
Davis et al., 1985). La determination de la taille atuelle des noyaux ometaires, ombinee
a un alul de leur erosion passee doit don nous permettre de remonter a leur distribution
initiale en taille et de verier l'hypothese du senario ollisionnel. C'est un des objetifs
de ette these.
Une autre question est de omprendre omment le noyau des ometes peut a la fois
e^tre haud (400K pour 1P/Halley) et tres sombre alors qu'il ontient beauoup de
glae d'eau. Cela semble a priori inompatible mais ette these apportera des elements de
reponse.
Ensuite, l'ativite a la surfae des noyaux ometaires n'est pas bien omprise. Est-
elle reellement loalisee a quelques zones atives ? Pourquoi y-a t-il des ometes ave
jets et d'autres sans ? Quels sont les proessus qui ontro^lent l'ativite ? Comment in-
terpreter les variations d'ativite ave la distane helioentrique ? L'ativite observee
peut-elle e^tre reliee au senario de formation et d'evolution des ometes ? Quel peut-
e^tre le ro^le d'une rou^te ? Nos reponses atuelles a es questions, quand elles existent,
sont largement biaisees par l'observation des ometes spetaulaires omme Hale-Bopp
(C/1995O1) et par les missions spatiales vers 1P/Halley et 19P/Borrelly. Ces ometes ne
sont pas representatives de la majorite des SPC dont le noyau est plus petit, de l'ordre
de 1 km (Lamy et al., 2000, 2001). Par onsequent, ette these propose une etude ap-
profondie des proessus d'ativite, pour omprendre les meanismes qui entrent en jeu et
surtout, donner une image plus representative de la situation reelle, non biaisee.
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Par ailleurs, les modeles utilises atuellement pour interpreter les observations se
heurtent tous au me^me probleme : (i) soit le modele prend en ompte beauoup de proes-
sus physiques et le nombre de ses parametres est alors trop important pour permettre son
utilisation d'une maniere simple, rapide et eÆae, (ii) soit le modele fait des approxima-
tions grossieres, qui sont tres rarement justiees et/ou veriees. Cette these etudie don de
faon rigoureuse l'inuene des dierents parametres et proessus physiques en fontion
de la distane helioentrique pour determiner preisement quelles sont les approximations
valables et elles qui ne le sont pas. L'objetif est de developper un modele simple et
oherent.
De plus, la temperature a la surfae du noyau, le de vou^te de toutes les interpretations
infrarouges et des modeles du noyau en general, est mal determinee. La temperature
depend, entre autres, de l'inertie thermique du noyau, qui est inonnue. Cette quantite
physique doit don e^tre evaluee, e qui sera fait au ours de ette these.
La realisation d'un atalogue des proprietes physiques des noyaux ometaires est un
outil essentiel pour s'attaquer a dierents problemes : l'origine des ometes omme in-
dique plus haut, leur evolution, leurs relations ave les planetesimaux et notamment leur
progeniteur et plus generalement tous les aspets des sienes ometaires ou la onnais-
sane des proprietes physiques du noyau est requise. Ce atalogue est atuellement en ours
de realisation (Lamy et al., 2000, 2001). A e titre, ette these est un atout preieux puis-
qu'elle presente, a travers l'etude de plusieurs noyaux ometaires de familles dierentes,
des methodes pour mener a bien e travail, notamment a partir des observations visibles,
infrarouges et des mesures de taux de prodution H
2
O.
Enn, ette these s'insrit pleinement dans le ontexte des missions spatiales, et plus
partiulierement la mission Rosetta (f. annexeA). Cette mission, qui est tres ambitieuse,
s'attaque diretement au probleme de la nature physique des noyaux ometaires. Sa bonne
preparation est primordiale pour garantir son sues et des etudes preliminaires approfon-
dies sur les arateristiques physio-himiques des noyaux ometaires et sur leurs proessus
d'ativite sont assurement neessaires pour minimiser les risques et optimiser les observa-
tions. Nous presentons ii une etude approfondie de la omete 46P/Wirtanen, ible de la
mission
2
. Par ailleurs, le Laboratoire d'Astrophysique de Marseille, ou a ete realisee ette
these, est lui aussi fortement implique dans la mission Rosetta, a travers la realisation de
trois instruments : la NAC (\Narrow Angle Camera"), GIADA (\Grain Impat Analyser
and Dust Aumulator") et CIVA (\Comet nuleus Visible and Infrared Analyser").
1.3.2 Presentation des hapitres
De maniere generale en siene l'interpretation d'une observation requiert un modele
theorique adapte. Dans le adre de ette these nous nous sommes interesses, entre autres,
aux observations de la amera ISOCAM de l'observatoire spatiale infrarouge ISO (\Infra-
red Spae Observatory"). Cette amera observe dans le domaine des longueurs d'onde de
l'infrarouge thermique de 2.5 a 17m et mesure un ux thermique. Pour interpreter es
observations, il est neessaire de developper un modele, dit \thermique", donnant le ux
thermique theorique de l'objet observe.
2
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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Le hapitre 2 presente les trois modeles thermiques de noyaux ometaires que nous
avons developpes pour interpreter les observations infrarouges, mais aussi les mesures de
taux de prodution H
2
O.
Le hapitre 3 explique quels sont les parametres physiques du noyau que l'on peut
ontraindre en utilisant les modeles developppes au hapitre 2, et presente les methodes
employees pour mener a bien e travail.
Le hapitre 4 presente un modele simple pour etudier la formation d'une rou^te a la
surfae des noyaux ometaires, et montre quelques appliations.
Le hapitre 5 ontient les resultats de ette these, obtenus en appliquant les
modeles et les methodes des hapitres 2, 3 et 4 aux observations visibles, infrarouges,
radios, spetrosopiques et aux mesures de taux de prodution du noyau des ometes
Hale-Bopp (C/1995O1), 55P/Tempel-Tuttle, 126P/IRAS, 103P/Hartley 2, 22P/Kop,
46P/Wirtanen, IRAS-Araki-Alok (C/1983H1) et 2P/Enke, de elui des Centaures Chi-
ron (2060) et Chariklo (1997CU26) et de elui des ometes rasantes. Le type d'observation
utilise depend de la omete etudiee.
Le hapitre 6 resume les dierents resultats, en fait la synthese et presente les pers-
petives.
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Les modeles thermiques du noyau
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Ce hapitre presente les trois modeles thermiques que nous avons developpes au ours
de ette these. Nous expliquons d'abord e qu'est un modele thermique et a quoi il sert, puis
nous eetuons un historique, non exhaustif, des modeles ontenant des avanees signi-
atives. Ensuite, nous presentons les trois modeles thermiques que nous avons developpes
au ours de ette these ave une etude detaillee du hoix et de l'inuene de haque pa-
rametre. Nous etudions aussi l'inuene et l'importane relative dans le bilan energetique
de surfae des dierents proessus physiques que nous avons pris en ompte, en fontion
de la distane helioentrique. Ensuite, nous presentons les launes et les ameliorations
possibles de nos modeles thermiques. Enn, nous appliquons nos modeles au alul de
l'erosion du noyau.
2.1 Introdution
Un modele thermique, omme son nom l'indique, modelise les proessus physiques
thermiques du noyau. Ces proessus sont diretement lies aux ehanges thermiques entre
les soures et les puits de haleur. Dans le as des noyaux ometaires, la soure prinipale
d'energie est le Soleil. Cette energie est d'autant plus grande que le noyau est situe pres
du Soleil. Les reations exothermiques omme la ristallisation de la glae d'eau amorphe
(Klinger, 1981), la ondensation de vapeur, ou enore la radioativite des materiaux
refrataires (Prialnik & Podolak, 1995) peuvent e^tre des soures de haleur seondaires.
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Les puits de haleur sont le rayonnement thermique du noyau (lie a sa temperature) et
les reations endothermiques omme la sublimation des glaes. Les ehanges de haleur
entre les soures et les puits se font par diusion de la haleur (ondution) et du gaz
(onvetion et advetion).
Un modele theorique de es dierents proessus physiques donne la temperature du
noyau et par onsequent son ux thermique, ainsi que les taux de prodution des dierents
omposes himiques qui le omposent. En omparant es resultats aux mesures de ux
thermiques et/ou aux mesures de taux de prodution, il devient possible de retrouver
ertains parametres physiques du noyau, de omprendre et de quantier les proessus
physiques qui entrent en jeu.
2.2 Historique des modeles thermiques
Comme nous l'avons vu dans l'introdution (f. hapitre 1), le premier veritable modele
physique de noyau ometaire est elui de Whipple (1950). Nous ommenons don notre
historique par e modele et nous le poursuivons jusqu'a aujourd'hui, de faon hronolo-
gique, en ne presentant que les modeles ayant permis des avanees signiatives de l'etude
du noyau et les plus ites dans la litterature. Les prinipales arateristiques des dierents
modeles sont resumees dans la Table 2.1.
Whipple (1950) : e modele est le premier modele physique de noyau mettant en jeu le
proessus de sublimation. Ce modele se base sur les idees de Bobrovniko (1942) et
Swings (1948) qui supposent que les radiaux CO, OH et NH observes dans le spetre
des ometes proviennent de la photodissoiation de omposes parents omme CO
2
,
H
2
O et NH
3
, presents sous forme solide dans le noyau des ometes. Le modele de
Whipple, dit modele de la "boule de neige sale", est don un onglomerat de glaes
CO
2
, H
2
O, NH
3
, CH
4
et CO et de materiaux meteoritiques. Les glaes se subliment
a l'approhe du Soleil, expliquant ainsi l'ativite de la omete. Ce modele, bien que
sommaire et pluto^t qualitatif que quantitatif ontient la plupart des idees utilisees
atuellement dans l'etude des noyaux ometaires.
Brin & Mendis (1979) : e modele est le premier a etudier la formation d'une rou^te
de materiaux refrataires a la surfae du noyau. Lors de la sublimation des glaes,
le gaz s'ehappe du noyau, emmenant ave lui les grains de poussieres suÆsamment
legers. Les grains trop lourds restent en surfae et forment une rou^te de poussiere.
Le modele etudie la formation de ette rou^te et sa stabilite en fontion de la distane
helioentrique et du rapport poussiere/gaz.
Plusieurs auteurs se sont aussi ensuite interesses a l'etude d'une rou^te : (i) Podolak
& Herman (1985) ont etudie la stabilite de la rou^te en fontion de sa onduti-
vite thermique et du rapport gaz/poussiere, (ii) Johnson et al. (1987) ont montre
que les radiations des rayons osmiques a la surfae des objets du nuage de Oort
pouvaient onduire a la formation d'une rou^te de plusieurs metres d'epaisseur, (iii)
Rikman et al. (1990) ont etudie la stabilite de la rou^te en fontion de la distane
helioentrique suivant l'obliquite, la forme et la periode de rotation du noyau, et
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(iv) Kuehrt & Keller (1994) se sont plus partiulierement interesses a la fore de
ohesion du noyau et aux ontraintes thermo-meaniques subies par la rou^te.
Klinger (1981) : l'auteur introduit un nouveau onept, la ristallisation de la glae
d'eau amorphe. Lors de la formation du systeme solaire, les ometes qui se sont
formees loin du Soleil, au-dela de Neptune, se trouvaient dans un environnement
tres froid (< 100K) ou la glae d'eau pouvait e^tre sous forme amorphe. Lorsqu'une
telle omete est injetee dans le systeme solaire interne (< 5UA), l'augmentation
de haleur qui en resulte permet a la glae d'eau de passer de l'etat amorphe a
l'etat ristallin ; e proessus est appelle ristallisation. Cette reation exothermique
est une nouvelle soure de haleur pour le noyau. Au vue de la lente progression
de l'onde de haleur dans le noyau, la glae d'eau amorphe, si elle est loalisee en
profondeur, est atteinte plusieurs mois apres le passage au perihelie, e qui pourrait
expliquer les sursauts d'ativite loin du Soleil, et notamment elui de la omete
1P/Halley a 14.3UA (Prialnik & Bar-Nun, 1992), observe par West et al. (1991).
La ristallisation de la glae amorphe dans les ometes est un phenomene qui n'a
pas enore pu e^tre verie par l'observation.
Fanale & Salvail (1984) : e modele est le premier a resoudre de faon rigoureuse a la
fois les equations de diusion de la haleur et du gaz dans le noyau, et a prendre
en ompte les variations diurnes de temperature. Le modele donne aussi des taux
de prodution pour H
2
O, CO
2
et pour la poussiere et etudie la formation d'une
rou^te en surfae. En revanhe, il ne tient pas ompte de la ristallisation de la glae
d'eau amorphe dans les ouhes internes du noyau. Neanmoins, vue sa ompletude,
e modele a permis de grandes avanees, notamment sur l'etude de la distribution
en longitude et en latitude de la temperature et des taux de prodution, en fontion
de la distane helioentrique et de l'obliquite du noyau.
Lebofsky & Spener (1989) : e modele est partiulier dans le sens ou il a ete
developpe pour les asterodes. Le noyau des asterodes etant inatif, e modele ne
peut pas s'appliquer aux ometes, qui elles sont atives. Neanmoins, les observa-
tions de la omete 1P/Halley par la sonde Giotto en 1986 ont montre un noyau
tres sombre, ave un albedo geometrique de 0.04, semblable a ertains asterodes
de type C et atif sur moins de 15% de sa surfae (Keller et al., 1987). Le modele
de Lebofsky & Spener (1989), a priori inadapte aux ometes, se revele don utile
en premiere approximation pour interpreter les observations d'un noyau que l'on
suppose sombre et inatif. Il existe deux versions de e modele : le STM (\Standard
Thermal Model") lorsque le noyau ne tourne pas ou si son po^le est fae au Soleil et
le ILM (\Iso-Latitude Model") lorsqu'il tourne tres vite ave une obliquite nulle.
Mekler et al. (1990), Espinasse et al. (1991) et Tanredi et al. (1994) : es
trois modeles reprennent les proessus physiques du modele de Fanale & Salvail
(1984) et ajoutent la ristallisation de la glae d'eau amorphe ainsi que la reonden-
sation des gaz H
2
O, CO et CO
2
. Il existe quelques dierenes entre es trois modeles,
notamment sur les regimes de diusion du gaz ou sur la reondensation du CO dans
les ouhe profondes, mais es dierenes ne sont pas fondamentales. Ces modeles
resolvent les equations de diusion de la haleur et du gaz uniquement dans le
sens vertial et supposent que l'energie reue du Soleil est distribuee uniformement
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sur toute la surfae du noyau. Ces modeles ont permis de mieux omprendre les
proessus physiques a l'interieur du noyau et ont fourni des preditions, me^me si
auune n'a enore pu e^tre veriee :
- le temps de ristallisation de toute la glae amorphe du noyau est evalue a
plusieurs sieles.
- le CO et le CO
2
jouent un ro^le important dans le proessus de ristallisation
en ontro^lant la propagation de l'onde de haleur dans les ouhes profondes.
- seule la ouhe superieure (1mm) est responsable du ux de vapeur d'eau
sortant du noyau. Dans les ouhes plus internes, e ux est dirige vers le
entre du noyau et les moleules H
2
O ne sortent pas. Le ux depend fortement
de la porosite du noyau.
- les ouhes superieures du noyau (jusqu'a 10m) sont appauvries en materiaux
volatiles et seul H
2
O est present alors que les ouhes internes sont enrihies,
notamment en CO et CO
2
.
NB : Le modele thermique de Espinasse et al. (1991) a ensuite ete repris et ameliore
par Orosei et al. (1995) puis Capria et al. (1996).
Enzian et al. (1997) : e modele est le premier a proposer une approhe multi-
dimensionnelle pour la resolution numerique des equations de diusion de la haleur
et du gaz. Les modeles preedents resolvaient les equations de diusion uniquement
dans le sens vertial, pour des raisons de temps de alul. Le modele de Enzian,
mis en oeuvre sur un ordinateur CrayT3D, a permis une resolution rigoureuse des
equations de diusion en deux dimensions, vertiale et latitude. Comme le modele
ne tient pas ompte des ehanges de haleur en longitude et que ette troisieme
dimension longitudinale n'est assuree qu'artiiellement par la rotation du noyau
(variations diurnes), on lui aete la dimension 2
1
2
. Ce modele, qui prend aussi en
ompte la ristallisation de la glae d'eau amorphe est sans doute le plus abouti
a e jour ; une version pour un modele irregulier de noyau a me^me ete developpee
(Enzian et al., 1999a).
Le modele a ete applique a la omete 29P/Shwassmann-Wahmann 1 (Enzian et al.,
1997) pour simuler le taux de prodution de CO et donne des resultats en aord ave
les observations. Il a aussi ete applique a la omete Hale-Bopp (C/1995O1) pour
simuler les taux de prodution H
2
O et CO (Enzian et al., 1998). Les resultats sont en
aord ave les mesures de CO mais neessite d'introduire une soure etendue autour
du noyau (sublimation de grains de glae d'eau dans la oma) pour e^tre en aord
ave les mesures de H
2
O. Enn, le modele a ete applique a la omete 46P/Wirtanen
mais les estimations de taux de prodution H
2
O ne sont pas en aord ave les
observations (Enzian et al., 1999b).
Benkho (1999) : e modele se distingue des autres par le grand nombre de omposes
volatiles qu'il ontient. Alors que les autres modeles tiennent ompte essentiellement
de H
2
O et de CO, e modele ajoute sept autres omposes : CO
2
, CH
4
, CH
3
OH,
NH
3
, HCN, C
2
H
2
et H
2
S. Me^me si le fait d'ajouter plusieurs omposes ne hange
pas la distribution de temperature en surfae et les taux de prodution H
2
O et
CO (Benkho, 2002), e modele reste interessant pour avoir une estimation des
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taux de prodution de nombreuses moleules et pour omparer es resultats aux
observations.
Julian et al. (2000) : e modele a ete developpe pour etudier l'ativite du noyau de la
omete 1P/Halley. Il onsidere inq zones atives loalisees sur le noyau, ontrai-
rement aux autres modeles qui supposent tous une repartition uniforme des zones
atives a la surfae du noyau. Il etudie separement le omportement thermique des
zones atives et inatives ; de plus il inlut la diusion de la haleur dans le noyau. Les
variations en position et en intensite des zones atives ave la distane helioentrique
et l'orientation du noyau sont prises en ompte et le modele donne des taux de pro-
dution H
2
O en aord ave les observations. Les modeles thermiques en aord ave
les observations sont rares, e qui donne beauoup de redit a elui-i.
Une omparaison entre six modeles a ete realisee par Huebner et al. (1999). Il s'agit
des modeles de Enzian et al. (1997), Benkho & Boie (1996), Coradini et al. (1997),
Orosei et al. (1999), Prialnik (1992) et Kuehrt & Keller (1994). Ces modeles sont pour la
plupart des variantes des modeles ites dans et historique. Les prinipales onlusions de
ette omparaison sont les suivantes :
- les modeles sont tous en bon aord pour la temperature de surfae et le taux de
prodution dans le as d'un noyau simple ompose uniquement de glae et qui ne
tourne pas.
- si on fait tourner le noyau, il faut prendre en ompte les variations diurnes ; des
dierenes non negligeables apparaissent alors entre les modeles, notamment sur la
temperature de surfae. Cela indique des disparites dans la methode de resolution
des equations de diusion de la haleur et du gaz.
- si on ajoute une rou^te de materiaux refrataires a la surfae du noyau, le taux de
prodution d'eau diminue onsiderablement. D'autre part, il existe des dierenes
d'un fateur dix entre les taux de prodution des dierents modeles a l'aphelie.
- si on ajoute du CO au modele, en plus de H
2
O, les dierenes entre les modeles
sont enore plus marquees, surtout a l'aphelie. Cei est moins vrai si la surfae est
reouverte d'une rou^te.
Finalement, ette omparaison montre ombien il est diÆile de modeliser les dierents
proessus physiques des noyaux ometaires. Neanmoins, pres du Soleil, a moins de 2UA,
les dierenes entre les dierents modeles sont aeptables vu la diÆulte de l'exerie
impose. D'autre part, la redibilite des modeles thermiques para^t inversement propor-
tionnelle a leur degre de omplexite. Dans un as simple, les modeles donnent tous des
resultats identiques mais plus on ajoute de omposes himiques et de proessus physiques,
plus les dierenes sont grandes.
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ro^ute am./rist.
Whipple (1950) materiaux vertiale non global oui non non Modele plus
meteoritiques, qualitatif que
H
2
O, NH
3
quantitatif
CH
4
, CO
2
, CO
Brin & Mendis (1979) poussieres, vertiale non global oui oui non
H
2
O, HCN, H
2
C
2
Klinger (1981) H
2
O vertiale non non non non oui
Fanale & Salvail (1984) poussiere, vertiale + oui
a
loal non oui non
H
2
O, CO
2
variations diurnes
Lebofsky & Spener (1989) poussiere non non non non non non modele pour
asterode
Mekler et al. (1990) poussiere, vertiale oui global non non oui
H
2
O, CO (Knudsen)
Espinasse et al. (1991) poussiere, vertiale oui
a
global oui non oui
H
2
O, CO/CO
2
Tanredi et al. (1994) poussiere, vertiale oui global oui non oui
H
2
O, CO (Knudsen)
Enzian (1997) poussiere, vertiale + oui
b
loal oui non oui
H
2
O, CO latitude + modele 2D
1
2
variations diurnes
Benkho (1999) et poussiere, vertiale + oui loal non non non
Benkho (2002) H
2
O, CO, CO
2
, variations diurnes (Knudsen)
CH
4
, CH
3
OH, NH
3
,
HCN, C
2
H
2
et H
2
S
Julian et al. (2000) poussiere, vertiale + non loal non non non regions
H
2
O variations diurnes (zone ative) ative/inative
a
visqueux, transitoire (parametrise), moleulaire (Knudsen)
b
visqueux, transitoire (Fik ave Chapman-Enskog), moleulaire (Knudsen)

Global signie que le taux de prodution est suppose onstant sur toute la surfae
Loal signie que le taux de prodution varie loalement et est alule puis integre sur haque point de la surfae
Table 2.1 { Prinipales arateristiques des modeles thermiques de l'historique
1
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2.3 Presentation de nos trois modeles thermiques
2.3.1 Generalites sur nos trois modeles thermiques
Les modeles presentes i-dessus sont pour la plupart des modeles qui prennent en
ompte beauoup de proessus physiques, en surfae et a l'interieur du noyau, impliquant
de nombreux parametres mal determines et neessitant un ode numerique long a mettre
en oeuvre et lourd en temps de alul. L'interpretation des observations requiert un modele
souple, robuste et rapide, pouvant s'adapter failement aux onditions observationnelles et
e^tre ajuste aux mesures de ux et de taux de prodution ave un minimum de parametres.
Les modeles preedents sont don mal adaptes. De plus, les proessus physiques pris en
ompte dans es modeles etant nombreux, il est diÆile d'etudier haun des proessus
individuellement et d'en evaluer quantitativement son importane. Au vu de es limites
et suivant les onseils et l'experiene de A.Enzian dans e domaine, nous avons developpe
des modeles thermiques de surfae uniquement, en essayant de limiter au maximum le
nombre de parametres. Ainsi, nos modeles sont rapides, exibles, failement adaptables
aux observations et peuvent e^tre utilises pour etudier l'evolution a long terme du noyau.
La ligne diretrie pour le developpement de nos trois modeles thermiques
est la onfrontation ultime entre les resultats des modeles thermiques et l'ob-
servation. Ces modeles doivent don fournir la distribution en temperature a la surfae
du noyau pour aluler le ux thermique et le taux de prodution H
2
O, qui sont des
observables. Suivant et objetif, nos modeles sont omposes uniquement de materiaux
refrataires et de moleules H
2
O et nous ne nous interessons qu'aux proessus phy-
siques de surfae de premier ordre, a savoir :
(1) Ensoleillement : energie reue du Soleil
(2) Rayonnement thermique du noyau, donne par la loi de Stefan-Boltzmann
(3) Sublimation de la glae d'eau dans les zones atives
(4) Diusion de la haleur : une partie de l'energie reue du Soleil est diusee vers
l'interieur du noyau par ondution.
Dans le as le plus general, le bilan energetique de surfae est donne par :
(1) = (2) + (3) + (4)
Nos modeles etant des modeles de surfae, nous ne tenons pas ompte de la ristallisation
de la glae d'eau amorphe que nous supposons e^tre deja sous forme ristalline a la surfae.
Nous ne tenons pas ompte non plus de la diusion du gaz, les resultats de Mekler et al.
(1990) ayant montre que tout le gaz sublime en surfae s'ehappe du noyau et ne diuse
pas vers l'interieur. La reondensation de la vapeur d'eau est prise en ompte par l'in-
termediaire du parametre de reondensation 
R
, introduit par Crifo (1987). La deuxieme
moleule la plus abondante sur les ometes apres H
2
O est CO (f. Table 1.1, page 6).
Neanmoins, d'apres les resultats de Espinasse et al. (1991), le CO est absent de la surfae
et nous pouvons don l'ignorer dans nos modeles thermiques ; le CO est beauoup plus
volatile que l'eau ave une temperature de vaporisation de 82K ontre 373K pour l'eau
sous 1 atmosphere au niveau de la mer (Weast et al., 1975).
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L'objetif est de limiter au maximum le nombre de parametres de nos modeles ther-
miques de faon a etudier individuellement l'eet de haun d'eux et a en determiner
sa valeur. Pour e faire, nous faisons l'hypothese d'un noyau spherique. La surfae du
noyau est deoupee en element elementaire de 1 degre arre, soit 360 elements en lon-
gitude ' et 180 en latitude . Le noyau est fait de zones atives et inatives. Par la
suite nous appellerons x le rapport entre la surfae reouverte par des zones atives et
la surfae totale du noyau ; x varie de 0 (noyau inatif) a 1 (noyau 100% atif). Les
zones atives sont omposees d'un melange mirosopique de glae d'eau et de poussiere
de materiaux refrataires alors que les zones inatives sont omposees uniquement de
poussiere de materiaux refrataires. Par la suite nous appellerons f la fration volumique
de glae d'eau dans le melange glae-poussiere des zones atives ; f varie de 0 (pas de
glae) a 1 (glae pure). Nos trois modeles thermiques se distinguent par la repartition a
la surfae des zones atives et la prise en ompte, ou pas, de la ondution de la haleur
dans le noyau :
- Modele thermique 1 : les zones atives sont peu etendues, nombreuses et reparties
uniformement sur toute la surfae du noyau. L'eet individuel de haque zone ative
est moyenne sur toute la surfae et n'est pas observable : la oma ne presente pas
de struture (e.g. 46P/Wirtanen, Fink et al., 1997). Ce modele ne tient pas ompte
de la ondution de la haleur dans le noyau.
- Modele thermique 2 : e modele est identique au modele thermique 1 mais prend en
ompte la ondution de la haleur dans le noyau.
- Modele thermique 3 : les zones atives sont etendues, peu nombreuses et loalisees.
La repartition des zones atives n'est pas uniforme. L'eet individuel de haque zone
ative est observable et la oma presente des strutures (e.g. 2P/Enke, Festou &
Barale, 2000). Ce modele ne tient pas ompte de la ondution de la haleur dans
le noyau.
Soit r
n
le rayon du noyau. Nous appelons \peu etendue" une zone dont la surfae in-
dividuelle S
ind
est tres inferieure a la surfae totale du noyau soit S
ind
= "4r
2
n
ave
10
 8
< " < 10
 5
et \etendue" une zone dont la surfae individuelle est inferieure a la sur-
fae totale du noyau soit S
ind
= "4r
2
n
ave 10
 3
< " < 10
 1
. Pour un rayon de 1 km, les
zones dites peu etendues des modeles thermiques 1 et 2 sont don de l'ordre de 0.1m
2
a 100m
2
et les zones dites etendues du modele thermique 3 de l'ordre de 10
4
m
2
a
10
6
m
2
. Nous presentons plus en detail haque modele dans les trois parties suivantes.
2.3.2 Le modele thermique 1
2.3.2.1 Presentation
Dans e modele, la repartition des zones atives a la surfae du noyau est uniforme.
Une fration x de la surfae est reouverte par des zones atives et une fration (1   x)
par des zones inatives. Les zones atives sont petites et nombreuses. Une representation
shematique et simpliee d'une petite aire du noyau, disons quelques dizaines de m
2
, est
illustree par la Figure 2.1. La surfae entiere du noyau est une repetition de e motif ma-
rosopique. En realite la repartition en surfae, la taille et la forme des zones atives sont
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su^rement plus aleatoires mais le onept reste le me^me. Les zones atives sont omposees
d'un melange mirosopique de glae d'eau et de poussiere de materiaux refrataires. Le
modele ne tient pas ompte de la ondution de la haleur dans le noyau et des variations
diurnes de temperature. Par onsequent, e modele represente un noyau dont la periode
de rotation est nulle et l'obliquite quelonque, ou un noyau dont la periode de rotation est
quelonque et l'axe de rotation dirige vers le Soleil. Pour simplier les aluls nous avons
opte pour une obliquite nulle.
Figure 2.1 { Representation shematique d'une dizaine de metres arres de surfae des modeles
thermiques 1 et 2. Les parties noires representent les zones inatives et les parties blanhes les
zones atives. La surfae entiere du noyau est une repetition de e motif marosopique.
2.3.2.2 Distribution de temperature a la surfae
Nous presentons ii e qui onstitue le oeur de notre modele thermique, a savoir
la distribution de temperature en (; ') a la surfae du noyau. Comme nous l'avons vu
preedemment, e modele est une mosaque de zones atives et inatives reparties uni-
formement a la surfae du noyau. Le modele thermique se ompose don de deux distri-
butions de temperature : une pour les zones inatives et une pour les zones atives. Nous
obtenons le bilan energetique de surfae suivant pour les zones inatives :
Ensoleillement
=
Rayonnement
(1  A)
F

R
2
h
os z T
4
(2.1)
et pour les zones atives :
Ensoleillement
=
Rayonnement
+
Sublimation
(1  A)
F

R
2
h
os z T
4
f(1  
R
)L(T )Z(T )
(2.2)
ou A = p
v
 q est l'albedo de Bond, produit de l'albedo geometrique p
v
par l'integrale de
phase q, F

[Wm
 2
℄ est le ux reu du Soleil a 1UA,R
h
[UA℄ est la distane helioentrique,
z est l'angle entre le point onsidere a la surfae et le point sub-solaire,  est le \beaming
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fator" introduit par Lebofsky & Spener (1989),  est l'emissivite infrarouge du noyau,
=5.67 10
 8
JK
 4
m
 2
s
 1
est la onstante de Stefan-Boltzmann, T [K℄ est la temperature
de surfae, f est la fration volumique de glae d'eau dans les zones atives qui est supposee
onstante sur tout le noyau, 
R
est un parametre introduit par Crifo (1987) pour prendre
en ompte la reondensation d'une partie de la glae d'eau en surfae, L(T ) [J kg
 1
℄ est
la haleur latente de sublimation de la glae d'eau et Z(T ) [kg s
 1
m
 2
℄ est le taux de
sublimation H
2
O par unite de surfae.
Pour la haleur latente de sublimation de la glae d'eau L(T ), nous utilisons la formule
de Delsemme & Miller (1971) largement utilisee dans la litterature (Fanale & Salvail, 1984;
Enzian, 1997) :
L(T ) = 2:888  10
6
  1116  T (2.3)
Le taux de prodution de moleules H
2
O Z(T ) est donne par :
Z(T ) = P
v
(T )
s
M
2RT
(2.4)
ou M=18 gmol
 1
est la masse molaire moleulaire de l'eau et R=8.314 JK
 1
mol
 1
est la
onstante des gaz parfaits. La pression de vapeur saturante de l'eau P
v
(T ) [Pa℄ est donnee
par (Fanale & Salvail, 1984; Skorov et al., 1999) :
P
v
(T ) = A exp(
 B
T
) (2.5)
ou A=3.56.10
12
Pa et B=6162K. Les valeurs numeriques des autres parametres sont
donnees dans la setion 2.4.
Le point sub-solaire etant par denition en (0; 0), l'angle zenithal z est relie aux oor-
donnees (; ') du point onsidere par :
os z = os  os' (2.6)
Les Eq. (2.1) et (2.2) sont resolues par dihotomie pour obtenir la temperature T .
La Figure 2.2 represente la distribution de temperature a la surfae des zones inatives
et la Figure 2.3 elle des zones atives, dans le as d'un noyau situe a 1UA du Soleil. Dans
les zones atives, f=1. Les autres parametres sont donnes par la Table 2.6 (page 48). La
temperature dans les zones atives est plus basse que dans les zones inatives, a ause
de la sublimation de la glae d'eau qui est un puits de haleur supplementaire. Comme
e modele ne tient pas ompte de la ondution de la haleur dans le noyau, l'inertie
thermique est nulle et la temperature est nulle du o^te nuit (' >90
o
) ; d'autre part, la
distribution de temperature est symetrique en z par rapport au point sub-solaire (0; 0).
2.3.2.3 Le ux thermique
Le ux thermique F

() [Jy=10
 26
Wm
 2
Hz
 1
℄ d'un noyau non resolu, alule a la
longueur d'onde  par un observateur situe a la distane , est l'integrale sur le noyau de
la fontion de Plank B

(;T) ou T est la temperature de surfae au point de oordonnees
(; ') donnee par l'Eq.(2.1) pour les zones inatives et par l'Eq.(2.2) pour les zones atives :
F

() = 
Z Z
B

h
;T(; ')
i


s
dS (2.7)
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Figure 2.2 { Distribution de temperature a la surfae des zones inatives du modele thermique
1. La temperature est alulee par l'Eq. (2.1) ave les parametres de la Table 2.6, dans le as
d'un noyau situe a 1UA.
Figure 2.3 { Distribution de temperature a la surfae des zones atives du modele thermique
1. La temperature est alulee par l'Eq. (2.2) ave les parametres de la Table 2.6 et f=1, dans
le as d'un noyau situe a 1UA.
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L'angle solide 

s
est donne par :


s
=
1

2
os  os('  ) (2.8)
et l'element innitesimal de surfae dS par :
dS = r
2
n
os dd' (2.9)
ou  est l'angle de phase entre le Soleil, la omete et l'observateur et r
n
[m℄ est le rayon
du noyau de la omete. La fontion de Plank B

(;T) est donnee par :
B

(;T) =
2h

3
1
exp
h
k
B
T
  1
(2.10)
ou h=6.62607610
 34
J s est la onstante de Plank, =2.99792510
8
ms
 1
est la vitesse
de la lumiere dans le vide et k
B
=1.38065810
 23
JK
 1
est la onstante de Boltzmann.
Nous alulons le ux thermique par une integrale double en  et ' sur l'hemisphere du
noyau visible par l'observateur, 'est-a-dire satisfaisant la ondition os('  ) > 0.
Notre denition du ux thermique suppose que l'angle de phase est un dealage suivant
le sens positif des longitudes ('   ), e qui suppose que l'observateur est dans le plan
equatorial de la omete. Etant donne la symetrie en z par rapport au point sub-solaire de la
distribution en temperature, ette hypothese peut toujours e^tre satisfaite artiiellement
en hoisissant la bonne obliquite pour le noyau.
Nous obtenons ainsi deux ux thermiques, un pour les zones inatives note F
inatif
et
un pour les zones atives note F
atif
. Le ux thermique total reel du noyau est donne par :
F
total
= (1  x)F
inatif
+ xF
atif
(2.11)
ou x est la fration surfaique de zones atives.
Remarque : la methode que nous employons ii donne la valeur exate du ux ther-
mique, sans introduire de fontion de phase thermique (). La fontion de phase ther-
mique souvent utilisee (e.g., Fernandez et al., 2000; Lebofsky et al., 1986) donne le ux
thermique F () pour un angle de phase  en fontion du ux thermique a angle de phase
nul F (0) :
F () = F (0)() = F (0)10
 0:4
T
(2.12)
ou 
T
[mag/deg℄ est le oeÆient d'attenutation du ux thermique. Suivant les travaux de
Fernandez et al. (2000) sur la omete 2P/Enke, nous avons hoisi deux valeurs pour 
T
:
0.005 et 0.017mag/deg. Comme illustre par la Figure 2.4, 
T
=0.005mag/deg donne une
approximation aeptable du ux thermique pour des angles de phase inferieurs a 40
o
.
En revanhe, 
T
=0.017mag/deg donne une approximation grossiere pour des angles de
phase inferieurs a 100
o
ave une erreur pouvant atteindre un fateur 2. Au-dela de 40
o
pour 
T
=0.005mag/deg et au-dela de 100
o
pour 
T
=0.017mag/deg, l'approximation
n'est plus valable et seul le alul numerique donne un resultat orret. Il apparait don
plus judiieux de proeder a un alul rigoureux du ux thermique, qui restera valable
quel que soit l'angle de phase.
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Figure 2.4 { Variation du ux thermique ave l'angle de phase resultant d'une double
integration de la densite de ux sur la partie du noyau visible par l'observateur. Nous avons
trae deux fontions de phase thermiques standard pour omparaison.
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2.3.2.4 Le taux de prodution d'eau
Le taux de prodution d'eau Q
H
2
O
resulte de la sublimation de la glae d'eau dans les
zones atives du noyau. Ces zones atives reouvrent une fration x de la surfae. D'autre
part, seule une fration volumique f de es zones atives est omposee de glae d'eau, le
reste etant de la poussiere. Nous alulons le taux de prodution d'eau total du noyau par
integration sur toute la surfae des taux de prodution en haque point (; ') par :
(Q
H
2
O
)
total
=
Z
=2
 =2
Z

 
Q
H
2
O
(; ')r
2
n
os d'd
=
Z
=2
 =2
Z

 
xf(1  
R
)Z[T (; ')℄r
2
n
os dd' (2.13)
ou Z est donne par l'Eq. (2.4) et T (; ') par l'Eq. (2.2).
2.3.3 Le modele thermique 2
2.3.3.1 Presentation
Ce modele reprend les onepts du modele thermique 1 en ajoutant la ondution de
la haleur dans le noyau. La surfae est don une mosaque de zones atives et inatives
petites et nombreuses reparties uniformement a la surfae du noyau (f. Figure 2.1). La
ondution de la haleur dans le noyau permet de tenir ompte des variations diurnes de
temperature et la rotation du noyau joue ii un ro^le primordial. De faon a simplier la
resolution numerique des equations de la haleur, seule la dimension vertiale est prise
en ompte et l'axe de rotation du noyau est hoisi perpendiulaire au plan orbital, e qui
veut dire que l'obliquite du noyau est nulle. Le point sub-solaire est par denition le point
de oordonnee (0; 0).
2.3.3.2 Distribution de temperature a la surfae
Bilans energetiques de surfae : nous reprenons les bilans energetiques de surfae
du modele thermique 1 en ajoutant la ondution vertiale de la haleur dans le noyau.
Nous obtenons le bilan suivant pour les zones inatives :
Ensoleillement
=
Rayonnement
+
Condution
(1  A)
F

R
2
h
os z T
4

T
d



d=0
(2.14)
et pour les zones atives :
Ensoleillement
=
Rayonnement
+
Sublimation
+
Condution
(1  A)
F

R
2
h
os z T
4
f(1  
R
)L(T )Z(T ) 
T
d



d=0
(2.15)
ou  [Wm
 1
K
 1
℄ est la ondutivite thermique du noyau et d [m℄ mesure la profondeur.
Les autres parametres sont les me^mes que preedemment.
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Resolution numerique des Eq. (2.14) et (2.15) : nous devons introduire l'equation
de diusion de la haleur a une dimension, dependante du temps, pour evaluer le terme

T
d



d=0
:
C
T (d; t)
t
=

d
 

T (d; t)
d
!
(2.16)
ou  [kgm
 3
℄ est la densite du noyau et C [J kg
 1
K
 1
℄ sa haleur speique. Nous ee-
tuons le hangement de variable suivant :
y =
d

ave  =
s
2
C!
(2.17)
 [m℄ est la longeur arateristique de l'onde de haleur : en regime stationaire, l'amplitude
de l'onde de haleur est divisee d'un fateur e (=2.71828...) entre la profondeur d et d+ .
! = 2=P
n
[rad s
 1
℄ est la pulsation du noyau ave P
n
[s℄ sa periode de rotation. En
utilisant e hangement de variable, l'Eq. (2.14) devient l'Eq. (2.18), l'Eq. (2.15) devient
l'Eq. (2.19) et l'Eq. (2.16) devient l'Eq. (2.20) :
(1  A)
F

R
2
h
os z = T
4
(0; t) +
r
!
2
q
C
T (0; t)
y
(2.18)
(1 A)
F

R
2
h
os z = T
4
(0; t)+f(1 
R
)L

T (0; t)

Z

T (0; t)

+
r
!
2
q
C
T (0; t)
y
(2.19)
T (y; t)
t
=
!
2

2
T (y; t)
y
2
(2.20)
Nous resolvons les Eq. (2.18), (2.19) et (2.20) en utilisant la methode des elements nis,
adaptee de Spener et al. (1989). Ave ette methode, l'Eq. (2.20) devient l'Eq. (2.21) :
T (y; t+ dt) = T (y; t) +
!
2
dt
dy
2

T (y + dy; t) + T (y   dy; t)  2T (y; t)

(2.21)
ou dt est le pas d'inrementation en temps et dy elui en profondeur. dt et dy sont hoisis
suÆsamment petits pour assurer une bonne onvergene du programme. Typiquement,
dt = P
n
=10000 et dy = 0:1. Les onditions aux limites en surfae, donnees par l'Eq. (2.18)
pour les zones inatives et par l'Eq. (2.19) pour les zones atives, deviennent respetive-
ment (2.22) et (2.23) :
T (0; t+ dt) = T (0; t) +
!dt
dy
2
"
T (dy; t)  T (0; t)
#
 2
p
2!dt
p
Cdy
"
T
4
(0; t)  (1  A)
F

R
2
h
os z
#
(2.22)
T (0; t+ dt) = T (0; t) +
!dt
dy
2
"
T (dy; t)  T (0; t)
#
  2
p
2!dt
p
Cdy
"
T
4
(0; t)
+f(1  
R
)L(T (0; t))Z(T (0; t))  (1  A)
F

R
2
h
os z
#
(2.23)
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Quand le temps t augmente, le noyau tourne sur lui-me^me et le point onsidere a la surfae
se deplae en longitude gra^e a l'hypothese de l'obliquite nulle du noyau. L'angle zenithal
z est don relie au temps t et a la longitude ' par :
os z = os!t os  = os' ot  (2.24)
ou  est la latitude du point onsidere a la surfae. En appliquant ette methode a toutes
les latitudes, nous obtenons la distribution en temperature sur toute la surfae du noyau.
La ondition aux limites a l'interieur du noyau est que le ux de haleur est nul a
partir d'une ertaine profondeur l, soit :
T (y; t)
y





y=l
= 0 (2.25)
Cette ondition implique T (l)=onstante et nous devons hoisir a la fois la profondeur
l et la temperature a ette profondeur T (l) de faon a assurer la onvergene de notre
programme.
Choix de l : en regime stationnaire, l'amplitude A de l'onde de haleur deroit ex-
ponentiellement ave la profondeur y soit A(y) = A(0) exp( y). Nous hoisissons une
profondeur y = 12 pour l (en unite de  [m℄ ave le hangement de variable (2.17)), e qui
orrespond a une diminution de l'amplitude de haleur et don des variations diurnes de
temperature d'un fateur exp( 12) soit 10
 5
. Pour A(0)  400K (variations diurnes maxi-
males a 1UA dans les zones inatives), en y = 12, les variations diurnes de temperature
ne sont plus que de 0.002K, e qui est une approximation suÆsante de T (l)=onstante
dans notre as pour assurer la onvergene. Une valeur de l superieure ne hange pas la
temperature de surfae.
Choix de T (l) : nous voulons que T (l) soit egale a la temperature moyenne diurne a
la surfae du noyau pour un parallele donne, de faon a equilibrer le bilan energetique
diurne sur haque parallele (autant d'energie aborbee o^te jour qu'emise o^te nuit). Une
temperature T (l) trop grande ou trop faible augmente ou diminue la temperature moyenne
diurne de surfae et onduit a un desequilibre entre le ux absorbe et le ux emis a
la surfae, e qui n'est pas realiste. Nous hoisissons une temperature de depart T (l)
quelonque que nous orrigeons jusqu'a e que le bilan energetique diurne de surfae soit
equilibre ; 5 a 8 orretions suÆsent la plupart du temps.
Finalement, nous remarquons que la resolution des Eq. (2.22) et (2.23) ne fait in-
tervenir que les parametres physiques du noyau ! et le produit C. Nous denissons
l'inertie thermique I =
p
 [JK
 1
m
 2
s
 1=2
℄. I et ! sont alors les deux seuls parametres
neessaires a la resolution des Eq. (2.14) et (2.15) et a l'obtention de la distribution de
temperature a la surfae du noyau du modele thermique 2.
La Figure 2.5 represente la distribution de temperature a la surfae des zones inatives
et la Figure 2.6 elle a la surfae des zones atives, dans le as d'un noyau situe a 1UA
du Soleil. Dans les zones atives, f=1. Les autres parametres sont eux de la Table 2.6
(page 48) ave une inertie thermique de 500 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et une periode de rotation de
10 heures. Nous avons hoisi une valeur elevee pour l'inertie thermique de faon a mieux
mettre en evidene les dierenes entre e modele et le modele thermique 1.
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Une partie de l'energie absorbee le jour est restituee la nuit et la temperature du o^te
nuit n'est don pas nulle omme dans le modele thermique 1. De plus, la temperature au
point sub-solaire est plus faible dans les zones inatives que dans le modele 1 (370K ontre
414K) ar une partie de l'energie solaire est utilisee pour la ondution de la haleur et
non plus pour hauer le noyau. D'autre part, le point sub-solaire est toujours en (0; 0)
par denition mais le point le plus haud est deale de 20
o
en longitude dans le sens des
longitudes positives, qui est aussi le sens de rotation du noyau par denition dans notre
modele. Ce dealage est la onsequene de l'inertie thermique qui retarde le rehauement
du noyau, et la surfae atteint sa temperature maximale un peu apres midi. Les eets de
l'inertie thermique sont etudies plus en detail dans la partie 2.4.9.
Figure 2.5 { Distribution de temperature a la surfae des zones inatives du modele thermique
2. La temperature est alulee par l'Eq. (2.14) ave les parametres de la Table 2.6, dans le as
d'un noyau situe a 1UA. L'inertie thermique vaut 500 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et la periode de rotation
10 heures.
2.3.3.3 Le ux thermique
Nous alulons le ux thermique de la me^me faon que pour le modele thermique 1, en
utilisant l'Eq. (2.7). La temperature T est donnee par l'Eq. (2.14) pour les zones inatives
et par l'Eq. (2.15) pour les zones atives, le ux total du noyau par l'Eq. (2.11).
Neanmoins, dans le as present, la distribution de temperature n'est pas symetrique
en z par rapport au point sub-solaire : le point le plus haud est deale en longitude, dans
le sens des longitudes positives, omme nous l'avons vu preedemment. L'orientation de
l'angle de phase  est alors primordiale :
1 - Si l'observateur est dans le plan equatorial (latitude 0
o
), suivant l'orientation de 
dans le sens des longitudes positives ou negatives, le ux thermique est dierent, ar
l'observateur ne voit pas une distribution de temperature identique. Le ux depend
alors du sens de rotation du noyau (horaire ou anti-horaire).
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Figure 2.6 { Distribution de temperature a la surfae des zones atives du modele thermique
2. La temperature est alulee par l'Eq. (2.15) ave les parametres de la Table 2.6 et f = 1,
dans le as d'un noyau situe a 1UA. L'inertie thermique vaut 500 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et la periode
de rotation 10 heures.
2 - Si l'observateur n'est pas dans le plan equatorial, l'angle de phase n'est plus un
simple dealage en longitude ('  ) : un dealage en latitude appara^t aussi. Dans
un as extre^me,  peut e^tre un dealage en latitude uniquement. Il n'est pas possible,
omme pour le modele thermique 1, de hanger artiiellement l'axe de rotation du
noyau pour se ramener dans le plan equatorial, elui-i etant impose (obliquite nulle)
pour la resolution numerique des Eq. (2.14) et (2.15).
Pour etudier es deux eets, nous avons alule le ux thermique a 10m de la distribution
de temperature de la Figure 2.5, en fontion de la diretion d'un observateur situe a 1UA
d'un noyau de rayon 1 km, pour trois ongurations dierentes, toutes orrespondant a
un angle de phase  : (i) l'observateur est fae au point de oordonnees (0; )
1
('est notre
methode), (ii) fae au point de oordonnees (0; ) (sens de rotation inverse) et (iii) fae
au point de oordonnees (; 0) (dealage en latitude uniquement). La Figure 2.7 illustre
les resultats.
Le ux est plus important pour un observateur en (0; ) que pour un observateur en
(0; ), ar le point le plus haud est deale dans le sens des longitudes positives, qui
est aussi le sens de rotation du noyau. De plus, le ux est aussi plus important pour
un observateur en (0; ) que pour un observateur en (; 0), ar la temperature dero^t
plus vite en latitude qu'en longitude (f. Figure 2.5). Ainsi, en supposant que l'angle de
phase est un dealage en longitude (observateur dans le plan equatorial du noyau) et en
hoisissant le sens du rotation du noyau de faon a e que l'angle de phase orresponde
a un dealage dans le sens des longitudes positives, nous obtenons une valeur superieure
du ux thermique. Ce modele est utilise pour interpreter les observations infrarouges
1
Nous rappellons que le systeme de oordonnees utilise ii est (; ') ou  est la latitude et ' la longitude
(f. setion 2.3.1).
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thermiques d'objets dont nous ne onnaissons pas l'axe de rotation et nous devrons don
nous ontenter de ette valeur superieure.
Il est toutefois important de signaler que, dans notre exemple, l'inertie thermique vaut
500 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, e qui est une valeur tres elevee et qui onduit a un fort dealage en
longitude du point le plus haud par rapport au point sub-solaire. Une valeur plus realiste
<10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
(Groussin et al., 2002; Fernandez et al., 2002) onduit a un dealage
moindre (< 3
o
) e qui diminue onsiderablement l'inertitude sur le ux thermique (moins
de 10%).
Figure 2.7 { Flux thermique reu par un observateur situe a 1UA d'un noyau de rayon 1 km,
dans le as de la distribution de temperature de la Figure 2.5, en fontion de l'angle de phase
. Trois as dierents sont envisages, selon la position de l'observateur par rapport au noyau.
L'inertie thermique vaut 500 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
2.3.3.4 Le taux de prodution d'eau
Le taux de prodution se alule exatement de la me^me faon que pour le modele ther-
mique 1, a partir de l'Eq. (2.13) et nous renvoyons le leteur a la setion 2.3.2.4 (page 24).
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2.3.4 Le modele thermique 3
2.3.4.1 Presentation
Dans e modele, les zones atives sont etendues, peu nombreuses et loalisees. Chaune
des n zones atives, d'indie i, est delimitee par un intervalle en latitude [
1
(i); 
2
(i)℄ et
en longitude ['
1
(i); '
2
(i)℄. La ondution de la haleur dans le noyau n'est pas prise
en ompte. La repartition des zones atives a la surfae du noyau etant non-uniforme,
la distribution de temperature a la surfae depend de la position des zones atives par
rapport au point sub-solaire. Cette position hange ontinuellement au ours de la rotation
du noyau autour de son axe et autour du Soleil. Il est don neessaire d'orienter l'axe du
noyau, s'il est onnu, par rapport au plan orbital de la omete.
2.3.4.2 Orientation de l'axe de rotation dans le plan orbital
L'orientation de l'axe du noyau, denie par la diretion du po^le, est une donnee ob-
servable. Les observations se font toujours dans le repere equatorial (plan du iel), en
asension droite et en delinaison. Soit (
pole
; Æ
pole
) la diretion du po^le dans le repere
equatorial. Nous devons passer de es oordonnees dans le repere equatorial (O; x; y; z) aux
me^me oordonnees dans le repere orbital (O;X; Y; Z), omme illustre sur la Figure 2.8.
Ce hangement de repere s'eetue par quatre rotations suessives :
(i) Rotation d'angle 
T
autour de l'axe (O; x). 
T
est l'obliquite de la Terre qui vaut
23.27
o
. (O; x) est la diretion du point vernal . Nous obtenons le repere (O; x
1
; y
1
; z
1
).
(ii) Rotation d'angle 
 autour de l'axe (O; z
1
). 
 est la longitude du noeud asendant,
'est a dire l'angle entre la diretion du point vernal et l'intersetion du plan de l'eliptique
ave le plan de l'orbite ometaire. Nous obtenons le repere (O; x
2
; y
2
; z
2
).
(iii) Rotation d'angle i autour de l'axe (O; x
2
). i est l'inlinaison du plan de l'orbite
ometaire par rapport au plan de l'eliptique. Nous obtenons le repere (O; x
3
; y
3
; z
3
).
(iv) Rotation d'angle ! autour de l'axe (O; z
3
). ! est l'argument au perihelie, 'est-a-
dire l'angle entre la diretion du noeud asendant et le perihelie. Nous obtenons le repere
(O;X; Y; Z).
Soit P la matrie de rotation suivant les axes (O; x) et (O; x
2
) et R la matrie de
rotation suivant les axes (O; z
1
) et (O; z
3
). Nous obtenons la transformation suivante :
2
6
4
X
Y
Z
3
7
5
= R(!)P (i)R(
)P ()
2
6
4
x
y
z
3
7
5
(2.26)
ou x, y et z sont les oordonnees artesiennes dans le repere equatorial et X, Y et Z elles
dans le repere orbital. P et R sont denies omme suit :
P () =
2
6
4
1 0 0
0 os  sin 
0   sin  os 
3
7
5
R() =
2
6
4
os  sin  0
  sin  os  0
0 0 1
3
7
5
(2.27)
30
2.3. PR

ESENTATION DE NOS TROIS MOD

ELES THERMIQUES
Figure 2.8 { Passage des oordonnees equatoriales aux oordonnees orbitales
Dans notre as, l'axe de rotation du noyau est donne par la diretion du po^le, qui dans
le repere equatorial a pour oordonnees (
pole
; Æ
pole
), d'ou :
2
6
4
x
y
z
3
7
5
=
2
6
4
os(Æ
pole
) os(
pole
)
os(Æ
pole
) sin(
pole
)
sin(Æ
pole
)
3
7
5
(2.28)
Connaissant les parametres orbitaux de la omete 
, i et !, nous pouvons aluler
X, Y et Z ave l'Eq. (2.26). Nous obtenons la diretion du po^le dans le plan orbital
(
pole
; '
pole
) et par onsequent elle de l'axe de rotation du noyau, a partir de (X; Y; Z)
en utilisant :
2
6
4
X
Y
Z
3
7
5
=
2
6
4
os(
pole
) os('
pole
)
os(
pole
) sin('
pole
)
sin(
pole
)
3
7
5
(2.29)
2.3.4.3 Distribution de temperature a la surfae
Comme indique plus haut, haque zone ative du noyau est delimitee par un intervalle
en latitude [
1
(i); 
2
(i)℄ et en longitude ['
1
(i); '
2
(i)℄. Le reste du noyau est onsidere
omme inatif. La temperature des zones inatives est obtenues par l'Eq. (2.1) et elle
des zones atives par l'Eq. (2.2). Nous expliquons maintenant omment aluler l'angle
zenithal z entre le point sub-solaire et le point onsidere de oordonnees (; ')
2
.
2
Par habitude et pour ne pas alourdir les notations, z est utilise a la fois pour l'angle zenithal et pour
les oordonnees artesiennes. Me^me si le texte empe^he normalement toute ambigute, le leteur veillera
a ne pas onfondre le z de l'angle zenithal ave le z des oordonnees artesiennes
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La position du point sub-solaire (

, '

) dans le repere ometoentrique varie au ours
du temps en fontion de la rotation du noyau autour de son axe et autour du Soleil. Les
oordonnees du point sub-solaire dans la repere orbital sont (0; +), omme indique sur
laFigure 2.9, ou  est l'anomalie vraie. Le passage des oordonnees (0,+) du point sub-
solaire dans le repere orbital a ses oordonnees (

, '

) dans le repere ometoentrique
neessite trois rotations, en partant du repere (O; x; y; z), illustrees par la Figure 2.9 :
(i) Rotation d'angle '
pole
et d'axe (O; z). '
pole
, qui est la longitude du po^le dans le
repere orbital, a ete alule preedemment dans la setion 2.3.4.2. Nous obtenons le repere
(O; x
1
; y
1
; z
1
).
(ii) Rotation d'angle

2
  
pole
et d'axe (O; y
1
). 
pole
, qui est la latitude du po^le dans
le repere orbital, a ete alule preedemment dans la setion 2.3.4.2. Nous obtenons le
repere (O; x
2
; y
2
; z
2
).
(ii) Rotation d'angle 2t=P
n
et d'axe (O; z
2
), ou t est le temps et P
n
la periode de
rotation du noyau. Nous obtenons le repere (O;X; Y; Z).
Soit M la matrie de passage de (O; x; y; z) a (O;X; Y; Z). Nous passons d'un repere
a l'autre par :
2
6
4
X
Y
Z
3
7
5
= M('
pole
;

2
  
pole
; 2t=P
n
)
2
6
4
x
y
z
3
7
5
(2.30)
ou x, y et z sont les oordonnees artesiennes dans la repere orbital et X, Y et Z elles
dans le repere ometoentrique. La matrie M n'est autre que la matrie d'Euler denie
par :
M(e
1
; e
2
; e
3
) =
"
os(e
3
) os(e
2
) os(e
1
)  sin(e
3
) sin(e
1
)   sin(e
3
) os(e
2
) os(e
1
) + os(e
3
) sin(e
1
) sin(e
2
) os(e
1
)
os(e
3
) os(e
2
) sin(e
1
) + sin(e
3
) os(e
1
)   sin(e
3
) os(e
2
) sin(e
1
) + os(e
3
) os(e
1
) sin(e
2
) sin(e
1
)
  os(e
3
) sin(e
2
) sin(e
3
) sin(e
2
) os(e
2
)
#
(2.31)
ou e
1
, e
2
et e
3
sont les trois angles d'Euler. D'apres la Figure 2.9, e
1
= '
pole
, e
2
=

2
 
pole
et e
3
= 2t=P
n
.
Dans notre as, les oordonnees du point sub-solaire dans le repere orbital sont (0; +
), d'ou :
2
6
4
x
y
z
3
7
5
=
2
6
4
os( + )
sin( + )
0
3
7
5
(2.32)
Connaissant 
pole
, '
pole
et P
n
, nous pouvons aluler X, Y et Z au temps t
ave l'Eq. (2.30). Nous obtenons les oordonnees du point sub-solaire dans le repere
ometoentrique (

; '

), a partir de (X; Y; Z) en utilisant :
2
6
4
X
Y
Z
3
7
5
=
2
6
4
os(

) os('

)
os(

) sin('

)
sin(

)
3
7
5
(2.33)
Finalement, l'angle zenithal z entre le point sub-solaire de oordonnees (

; '

) et le
point onsidere de oordonnees (; ') est donne par la distane orthodromique :
os z = os  os 

os('

  ') + sin  sin 

(2.34)
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Figure 2.9 { Passage des oordonnees orbitales aux oordonnees ometoentriques
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La Figure 2.10 represente la distribution de temperature a la surfae du noyau, dans
le repere ometoentrique, dans le as d'un noyau situe a 1UA du Soleil. Dans les zones
atives, f=1. Les autres parametres sont eux de la Table 2.6 (page 48). D'autre part,
nous avons hoisi une obliquite nulle pour l'axe de rotation et nous presentons la distribu-
tion de temperature au moment ou le point sub-solaire est le point de oordonnees (0; 0).
A et instant, deux zones atives sont visibles o^te jour en (50
o
; 40
o
) et ( 30
o
; 20
o
).
Comme le modele ne prend pas en ompte la ondution de la haleur, la temperature est
nulle o^te nuit.
Figure 2.10 { Distribution de temperature du modele thermique 3, dans le as d'un noyau situe
a 1UA du Soleil. Dans les zones atives, f = 1. Les autres parametres sont eux de la Table 2.6.
Deux zones atives sont visibles.
2.3.4.4 Le ux thermique
Ce modele n'est, pour l'instant, pas utilise pour interpreter les observations infrarouges.
Nous ne alulons don pas le ux thermique.
2.3.4.5 Le taux de prodution d'eau
Le taux de prodution d'eau Q
H
2
O
resulte de la sublimation de la glae d'eau dans les n
zones atives du noyau. Seule une fration volumique f de es zones atives est omposee
de glae d'eau, le reste etant de la poussiere. Nous alulons le taux de prodution d'eau
total du noyau par sommation du taux de prodution de haune des n zones atives :
(Q
H
2
O
)
total
=
n
X
i=1
Z

2
(i)

1
(i)
Z
'
2
(i)
'
1
(i)
Q
H
2
O
(; ')r
2
n
os d'd
=
n
X
i=1
Z

2
(i)

1
(i)
Z
'
2
(i)
'
1
(i)
f(1  
R
)Z[T (; ')℄r
2
n
os d'd (2.35)
ou Z est donne par l'Eq. (2.4) et T (; ') par l'Eq. (2.2).
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2.4 Les parametres de nos modeles
Nous presentons ii les dierents parametres de nos modeles et leurs valeurs respetives.
Nous evaluons l'inuene de haque parametre sur la temperature de surfae au point
sub-solaire en fontion de la distane helioentrique, ainsi que l'erreur systematique due a
l'inertitude sur les parametres. La Table 2.6 (page 48) resume les valeurs des dierents
parametres.
2.4.1 La onstante solaire F

La valeur de la onstante solaire [Wm
 2
℄ est egale au ux solaire total reu a l'exterieur
de l'atmosphere terrestre a la distane moyenne Terre-Soleil. Nous adoptons la valeur
F

=1369Wm
 2
, valeur superieure de l'intervalle 1365-1369Wm
 2
du Allen's Astrophy-
sial Quantities (Cox, 2000).
Pour evaluer l'inuene de la variation de F

sur et intervalle, nous alulons la
temperature au point sub-solaire (z=0), a 1UA, pour une zone inative ave l'Eq. (2.1)
et pour une zone ative ave l'Eq. (2.2) et f=1. Les valeurs des autres parametres sont
donnees dans la Table 2.6. Pour F

=1365Wm
 2
, nous obtenons T=414.4K dans les
zones inatives et T=207.4K dans les zones atives. Pour F

=1369Wm
 2
, nous obtenons
respetivement T=414.7K et T=207.5K. La variation de temperature est inferieure a
0.1% et l'inuene de la valeur de F

sur la distribution de temperature a la surfae est
don negligeable. Nous avons verie que ette variation reste negligeable (<0.1%) quelle
que soit la distane helioentrique.
2.4.2 L'emissivite infrarouge du noyau 
La valeur de l'emissivite infrarouge depend de la apaite du noyau a emettre le ux
infrarouge reu. Une valeur de 1 signie que toute l'energie reue est reemise par le noyau
et une valeur de 0 signie que toute l'energie reue est absorbee. Nous hoisissons =0.95,
le milieu de l'intervalle 0.9-1.0 ommunement admis dans la litterature (e.g., Julian et al.,
2000; Enzian et al., 1997).
Pour evaluer l'inuene de e parametre, nous alulons la temperature au point sub-
solaire en fontion de la distane helioentrique, pour une zone ative ave l'Eq. (2.1) et
pour une zone inative ave l'Eq. (2.2) et f=1. Nous hoisissons les deux valeurs extre^mes
de  trouvees dans la litterature : 0.9 et 1. Les valeurs des autres parametres sont donnees
dans la Table 2.6. La Figure 2.11 illustre les resultats.
Dans les zones atives, a moins de 5UA du Soleil, l'inuene de  sur la temperature
de surfae est nulle. Cei est du^ a la sublimation de la glae d'eau qui utilise la majeure
partie de l'energie solaire et domine le rayonnement thermique (f. setion 2.5.1.2). Au-
dela de 5UA dans les zones atives et quelle que soit la distane helioentrique pour les
zones inatives, la temperature est proportionnelle a (1=)
1
4
et varie don d'un fateur 1.03
quand  varie de 1 a 0.9. Cette variation de 3% est faible. En hoisissant =0.95, nous
reduisons l'inertitude a 1.5%.
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Figure 2.11 { Temperature de surfae au point sub-solaire pour les zones atives et inatives
en fontion de la distane helioentrique, donnee par les Eq. (2.1) et (2.2) et pour deux valeurs
de l'emissivite infrarouge  : 0.9 et 1.
36
2.4. LES PARAM

ETRES DE NOS MOD

ELES
2.4.3 Le \beaming fator" 
Ce parametre a d'abord ete introduit par Jones & Morrison (1974) sous forme d'un
ajustement ad ho de la temperature au point sub-solaire et ensuite par Lebofsky et al.
(1986) dans les modeles thermiques, pour mettre en aord les observations infrarouges et
les observations par oultation des asterodes. Sans e parametre, le alul de l'emission
thermique d'objets de taille onnue donne des valeurs trop faibles, en desaord ave les
observations infrarouges.
L'interpretation physique de e parametre est la rugosite de la surfae. Une forte ru-
gosite permet d'atteindre loalement une temperature plus elevee que dans le as d'une
surfae lisse, gra^e au rayonnement thermique des parois environnantes. Ainsi, le rayon-
nement n'est pas de T
4
mais de T
4
. Pour un me^me ux solaire reu, la temperature
sera plus elevee ave un fateur  <1 que sans fateur . Ce phenomene de surhauf-
fage par les parois environnantes a ete modelise et onrme par Gutierrez et al. (2001).
La valeur de  determinee pour quelques asterodes et satellites du systeme solaire va-
rie de 0.7 a 1.2 (Spener et al., 1989; Harris, 1998). La valeur de =0.756, derivee des
observations de 1Ceres et 2Pallas par Lebofsky et al. (1986) a souvent ete onsideree
omme une valeur standard et utilisee pour plusieurs objets du systeme solaire (e.g. Cen-
taure 1997CU26, Jewitt & Kalas 1998). Dans le as partiulier ou l'albedo est tres faible,
omme pour les noyaux ometaires, Lagerros (1998) a montre que la surfae devait e^tre
tres rugueuse, onduisant a une valeur de =0.85. Dans nos modeles, nous adopterons
la valeur =0.85, par defaut. Les Centaures 2060 Chiron et 1997CU26 Chariklo ont ete
traites anterieurement et font exeption a ette regle ave une valeur de =0.756.
Pour evaluer l'inuene du parametre , nous alulons la temperature au point sub-
solaire en fontion de la distane helioentrique, pour une zone ative ave l'Eq. (2.1)
et pour une zone inative ave l'Eq. (2.2) et f=1. Nous hoisissons quatre valeurs pour
, representative des valeurs trouvees dans la litterature : 0.7, 0.756, 0.85 et 1.2. Les
valeurs des autres parametres sont donnees dans la Table 2.6. La Figure 2.12 illustre les
resultats.
Dans les zones atives, l'inuene de  sur la temperature de surfae est negligeable si la
distane helioentrique est inferieure a 3UA, pour les me^mes raisons que l'emissivite infra-
rouge . A partir de 5UA pour les zones atives, et quelle que soit la distane helioentrique
pour les zones inatives, la temperature est proportionnelle a (1=)
1
4
et varie don d'un
fateur 1.14 quans  varie de 0.7 a 1.2. Cette variation de 14% est importante et la va-
leur de  etant assez mal onnue, il est diÆile de diminuer ette inertitude. La dierene
entre =0.756 et =0.85 est de 3%, e qui montre que les resultats obtenus sur les Cen-
taures 2060 Chiron et 1997CU26 Chariklo ave =0.756 auraient ete tres peu modies en
prenant =0.85.
2.4.4 L'albedo geometrique p
v
L'albedo geometrique est le rapport a angle de phase nul entre la brillane d'un orps
et la brillane d'un disque a diusion parfaite situe a la me^me position et ave la me^me
taille apparente que e orps. L'indie v provient des observations qui, dans notre as, se
font dans le domaine photometrique visible. Les valeurs mesurees de l'albedo geometrique
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Figure 2.12 { Temperature de surfae au point sub-solaire pour les zones atives et inatives
en fontion de la distane helioentrique, donnee par les Eq. (2.1) et (2.2) et pour quatre valeurs
de  : 0.7, 0.756, 0.85 et 1.2.
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varient de 0.02 a 0.07 pour les ometes et de 0.05 a 0.17 pour les Centaures, omme
indique dans la Table 2.2 Dans nos modeles, lorsque l'albedo geometrique est inonnu et
s'il ne peut pas e^tre determine en ombinant les observations visibles et infrarouges (f.
setion 3.2.3, page 67), nous hoisissons la valeur standard p
v
=0.04 mesuree sur la omete
1P/Halley (Keller et al., 1987). Il est important de remarquer que es valeurs d'albedo
geometrique sont tres faibles et que peu de materiaux possedent de telles proprietes sur
Terre.
L'inuene de p
v
sur la temperature est etudiee onjointement ave elle de l'integrale
de phase q dans la setion 2.4.6 onsaree a l'albedo de Bond A = p
v
q.
Comete p
v
Referene
2000 PG
3
0.015 Fernandez et al. (2001)
22P/Kop 0.05 Jorda et al. (2000)
10P/Tempel 2 0.02 A'Hearn et al. (1989)
1P/Halley 0.04 Keller et al. (1987)
19P/Borrelly 0.02 Soderblom et al. (2002)
2060 Chiron 0.11-0.17 Groussin et al. (2002); Fernandez et al. (2002)
8405 Asbolus 0.12 Fernandez et al. (2002)
1997 CU26Chariklo 0.05 Jewitt & Kalas (1998)
Table 2.2 { Albedo geometrique du noyau de dierentes ometes et Centaures
2.4.5 L'integrale de phase q
L'integrale de phase est un parametre qui traduit la loi de variation de la fontion de
phase et vaut :
q = 2
Z

0
() sind (2.36)
ou () est la fontion de phase qui represente la variation de luminosite d'un orps en
fontion de l'angle de phase . q peut e^tre evaluee experimentalement en mesurant la lu-
minosite d'un orps sous dierents angles de phase. Dans notre as, nous avons hoisi deux
valeurs possibles pour q. Pour les noyaux de ometes, nous hoisissons q=0.28, la valeur
mesuree pour l'asteroide 253Mathilde par Clark et al. (1999), puisque les proprietes de sa
surfae sont typiques de elles des noyaux ometaires (p
v
=0.047 and 
V
=0.04mag/deg).
Pour les Centaures, nous hoisissons q=0.4, la valeur mesuree par Lebofsky et al. (1986)
sur 2Pallas, puique l'albedo geometrique de et asteroide, qui vaut 0.14, est omparable
a elui de ertains Centaures, notamment 2060Chiron (artile IV, page 162).
Pour information, nous presentons dans la Table 2.3 les valeurs de q mesurees pour
dierents orps du systeme solaire. Nous notons que q peut atteindre 1.4 dans le as de
Jupiter. Le as Lambertien d'une surfae a diusion parfaite orrespond a q=1.5.
L'inuene de q sur la temperature est etudiee onjointement ave elle de l'albedo
geometrique p
v
dans la setion 2.4.6 onsaree a l'albedo de Bond A = p
v
q.
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Objet q
Merure 0.61
Terre 1.07
Mars 1.07
Jupiter 1.4
Lune 0.62
Europe 0.8
Callisto 0.5
Ganymede 0.7
Table 2.3 { Valeurs de l'integrale de phase q pour dierents orps du systeme solaire, tirees de
Harris (1961)
2.4.6 L'albedo de Bond A = p
v
q
L'albedo de Bond, du nom de son inventeur, est le produit de l'albedo geometrique p
v
par l'integrale de phase q. C'est le rapport entre le ux total reehi par la surfae d'un
orps et le ux total reu par ette surfae.
Comme nous l'avons vu preedemment, 0:02 < p
v
< 0:17 et 0:28 < q < 1:4, d'ou
0:006 < A < 0:238. Pour evaluer l'inuene de e parametre, nous alulons la temperature
au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique, pour une zone ative ave
l'Eq. (2.1) et pour une zone inative ave l'Eq. (2.2) et f=1. Les valeurs des autres pa-
rametres sont donnees dans la Table 2.6. La Figure 2.13 illustre les resultats.
Toujours pour les me^mes raisons que preedement, a savoir la predominane de la
sublimation de la glae d'eau sur le rayonnement thermique (f. setion 2.5.1.2), l'inuene
de A dans les zones atives a moins de 3UA est faible, de l'ordre de 1%. Au-dela de 5UA
dans les zones atives et quelle que soit la distane helioentrique dans les zones inatives,
la temperature est proportionnelle a (1   A)
1
4
et varie don d'un fateur 1.07 quans A
varie de 0.006 a 0.238. Cette variation de 7% n'est pas negligeable. Neanmoins, ei
represente une variation maximale et le hoix de A est normalement suÆsamment preis,
suivant les arateristiques du type de orps etudie (Centaure ou omete), pour e^tre une
soure d'inertitude negligeable. En eet, en supposant une inertitude de 30% sur q
soit q = 0:28 0:10 pour les ometes et q = 0:4 0:1 pour les Centaures, les variations de
temperature au point sub-solaire sont de 0.5% pour les ometes ave 0:02 < p
v
< 0:07
et inferieures a 1.5% pour les Centaures ave 0:05 < p
v
< 0:17.
2.4.7 Le fateur de reondensation de la vapeur d'eau 
R
Ce fateur, introduit par Crifo (1987), prend en ompte le fait qu'une partie des
moleules H
2
O qui se subliment a la surfae du noyau ne s'ehappent pas du noyau mais
retournent sur la surfae a ause des ollisions moleulaires, ou elle se reondensent. Ainsi,
seule une fration (1   
R
) des moleules H
2
O se subliment reellement. Nous adoptons
dans nos modeles la valeur suggeree par l'auteur soit 
R
=0.25.
Ce fateur est rarement pris en ompte dans les modeles thermiques et, par exemple,
auun des modeles thermiques presentes dans la setion 2.2 n'en tient ompte. Pour evaluer
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Figure 2.13 { Temperature de surfae au point sub-solaire pour les zones atives et inatives
en fontion de la distane helioentrique, donnee par les Eq. (2.1) et (2.2) et pour deux valeurs
extre^mes de l'albedo de Bond A : 0.006 et 0.238
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l'inuene de e parametre, nous alulons la temperature au point sub-solaire en fontion
de la distane helioentrique, pour une zone ative ave l'Eq. (2.2) et f=1. Les valeurs des
autres parametres sont donnees dans la Table 2.6. Nous hoisissons deux valeurs de 
R
:
0 et 0.25. La Figure 2.14 illustre les resultats.
Figure 2.14 { Temperature de surfae au point sub-solaire pour les zones atives et inatives
en fontion de la distane helioentrique, donnee par l'Eq. (2.2) et pour deux valeurs de 
R
: 0
et 0.25
Les variations de temperature sont negligeables, inferieure a 1%. Le parametre 
R
joue don un ro^le mineur dans la determination de la distribution de temperature a la
surfae du noyau, bien que e soit un phenomene physique de permier ordre, important a
prendre en ompte.
2.4.8 La fration de glae d'eau dans les zones atives f
La valeur de f est a priori inonnue ; f varie de 0 (pas de glae d'eau) a 1 (glae d'eau
pure). Seules des mesures in situ permettraient de determiner une valeur de f , e qui n'a
pas enore ete realise. Nous utiliserons don dans nos modeles thermiques des valeurs de
f entre 0 et 1.
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Nous etudions maintenant l'inuene de f sur la temperature de surfae du noyau au
point sub-solaire. Pour ela, nous alulons la temperature au point sub-solaire en fontion
de la distane helioentrique pour une zone ative ave l'Eq. (2.2). Nous hoisissons six
valeurs de f : 0, 10
 4
, 10
 3
, 10
 2
, 10
 1
et 1. Les valeurs des autres parametres sont donnees
dans la Table 2.6. La Figure 2.15 illustre les resultats.
Figure 2.15 { Temperature de surfae au point sub-solaire dans les zones atives en fontion de
la distane helioentrique, donnee par l'Eq. (2.2) et pour six valeurs de f : 0, 10
 4
, 10
 3
, 10
 2
,
10
 1
et 1.
Nous onstatons que plus f est grand, 'est-a-dire plus il y a de glae d'eau dans
les zones atives, plus la temperature est basse. L'expliation vient de la sublimation de
la glae d'eau qui requiert d'autant plus d'energie qu'il y a de glae d'eau a sublimer,
ette energie ne pouvant alors plus e^tre utilisee pour hauer le noyau. D'autre part, nous
onstatons que 10% de glae d'eau dans les zones atives suÆt a abaisser la temperature
de 590K a 260K a 0.5UA, soit plus d'un fateur 2. Enn, si la glae d'eau est pure dans
les zones atives (f=1), la temperature de surfae ne depasse pas 220K. Le ro^le de la
glae d'eau a la surfae des noyaux ometaires est don primordial. L'importane de la
sublimation de la glae d'eau en fontion de la distane helioentrique est etudiee plus en
detail dans la setion 2.5.1.2.
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2.4.9 L'inertie thermique I =
p
C
2.4.9.1 Denition et estimation de l'inertie thermique
L'inertie termique I [JK
 1
m
 2
s
 1=2
℄ est le produit de la densite du noyau  [kgm
 3
℄
par sa ondutivite thermique  [Wm
 1
K
 1
℄ et par sa haleur speique C [J kg
 1
K
 1
℄.
Ce parametre ne onerne que le modele thermique 2 qui tient ompte de la ondution
de la haleur dans le noyau. La valeur de I seule est suÆsante pour obtenir la distribution
de temperature a la surfae du noyau et il n'est pas neessaire d'evaluer individuellement
,  et C. Cei est un avantage ertain ar les valeurs de ,  et C sont tres mal onnues.
Me^me l'ordre de grandeur est parfois inertain, notamment pour .
L'inertie thermique represente la apaite du noyau a retenir la haleur le jour pour
la restituer la nuit. Plus I est grand, plus les variations diurnes de temperatures sont
faibles. La valeur de l'inertie thermique est une donnee mal onnue pour les petits orps
du systeme solaire. La Table 2.4 donne des valeurs d'inertie thermique pour dierents
orps du systeme solaire. Les petits orps ont une inertie thermique tres faible, inferieure
a 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, alors que les autres orps ont des valeurs plus elevees, sans doute
a ause d'une masse volumique plus elevee : de 1900-3300 kgm
 3
pour es orps ontre
300-700 kgm
 3
pour les noyaux ometaires (Rikman et al., 1987). Dans notre modele
thermique 2, l'inertie thermique est un des parametres a determiner par les observations.
Si ela n'est pas possible, nous prenons par defaut la valeur de I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
Corps Inertie thermique Referene
[JK
 1
m
 2
s
 1=2
℄
Asbolus <10.5 Fernandez et al. (2002)
Chiron 3 Groussin et al. (2002)
Chariklo 0 Groussin et al. (2002)
Asterodes <15 Spener et al. (1989)
Lune 50 Winter & Saari (1969)
Mars 65-460 Kieer et al. (1977)
Phobos 37-67 Lunine et al. (1982)
Deimos 28-84 Lunine et al. (1982)
Anneaux de Saturne 13 Froidevaux et al. (1981)
Eros <105 Morrison (1976)
Ganymede 84-167 Morrison et al. (1971)
Table 2.4 { Inertie thermique pour dierents orps du systeme solaire
2.4.9.2 Inuene de l'inertie thermique sur le prol longitudinal de
temperature
An d'etudier l'inuene de l'inertie thermique sur la temperature a la surfae
du noyau, nous avons alule le prol longitudinal de temperature a l'equateur, pour
des valeurs d'inertie thermique entre 0 et 1000 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, a dierentes distanes
helioentriques. Le prol est alule a partir de l'Eq. (2.14) pour les zones inatives et a
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partir de l'Eq. (2.15) pour les zones atives ave f=1, ave les parametres de la Table 2.6.
La Figure 2.16 illustre les resultats :
- Plus l'inertie thermique est grande, plus le prol longitudinal de temperature est
plat ; les earts de temperature entre le jour et la nuit diminuent. Cei deoule
diretement de la denition de l'inertie thermique qui est la apaite du noyau a
emmagasiner l'energie du Soleil reue o^te jour pour la restituer o^te nuit. Ainsi,
une plus grande inertie thermique permet une meilleure repartition de l'energie a
la surfae du noyau. Dans le as extre^me ou I=0JK
 1
m
 2
s
 1=2
, auune energie
n'est disponible la nuit pour hauer le noyau et la temperature y est nulle ; nous
retrouvons le modele thermique 1. Les variations diurnes sont alors de 420K a 1UA
et de 130K a 10UA. A l'autre extre^me, quand I=1000 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, l'energie est
repartie plus uniformement a la surfae du noyau et la temperature varie moins en
longitude. Les variations diurnes sont alors de 90K a 1UA et nulles a 10UA.
- Lorsque la distane helioentrique ro^t, l'inertie thermique joue un ro^le de plus
en plus important. Dans les zones inatives, a 1 ou 2UA, la dierene entre les
prols de temperatures pour I=0, 10 ou 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
existe mais n'est pas
tres importante (variations de la temperature au point sub-solaire inferieure a 10%).
Il faut atteindre I=1000 JK
 1
m
 2
s
 1=2
pour onstater une dierene importante,
de l'ordre de 30% sur la temperature au point sub-solaire. En revanhe, au-dela de
5UA, des que I >10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, le prol longitudinal de temperature hange
onsiderablement et tend vers un prol onstant. Don, plus l'objet est loin du Soleil,
plus la dierene entre une inertie thermique nulle et non-nulle se fait sentir. Pour
les zones atives, le phenomene est identique et enore plus marque par le fait qu'a
moins de 5UA su Soleil, la sublimation de la glae d'eau bloque la temperature a
moins de 220K, e qui a pour eet de lisser le prol de temperature o^te jour et
ainsi d'attenuer enore les dierenes entre I=0, 10, 100 et 1000 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
- Au-dela de 5UA, les prols longitudinaux de temperature entre les zones inatives et
atives sont les me^mes, quelle que soit la valeur de l'inertie thermique. Cei deoule
de la sublimation de la glae d'eau qui est un proessus negligeable au-dela de 5UA,
un phenomene qui sera explique en detail dans la setion 2.5.1.2.
2.4.10 La periode de rotation P
n
Dans la partie preedente, nous avons hoisi arbitrairement une periode de rotation
du noyau de 10 heures. Nous allons etudier ii l'inuene de la periode de rotation sur le
prol longitudinal de temperature a l'equateur. La periode de rotation du noyau doit
e^tre superieure a sa periode ritique P

= (3=G)
1=2
ou les fores gravitationnelles
et entrifuges se ompensent (Jewitt & Fernandez, 2001). G=6.6725910
 11
m
3
kg
 1
s
 2
est la onstante de gravitation. Si la periode de rotation est inferieure a P

, le noyau
se disloque. En prenant pour valeur tres superieure de la masse volumique du noyau
 <3000 kgm
 3
, nous en deduisons P

>2 heures. En suivant es onsiderations et les
valeurs de periode de rotation mesurees pour dierentes ometes (Table 2.5), nous avons
hoisi quatre valeurs dierentes pour la periode : P
n
=2, 5, 10, 20 et 50 heures. Nous
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Figure 2.16 { Prol longitudinal de temperature a la surfae du noyau, a l'equateur, pour
dierentes valeurs de l'inertie thermique I [JK
 1
m
 2
s
 1=2
℄ et dierentes distane helioentrique
R
h
[AU℄.
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utilisons l'Eq. (2.14) orrespondant a un noyau inatif, a 1UA du Soleil ave une inertie
thermique de 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et les parametres de laTable 2.6. La Figure 2.17 illustre
les resultats.
Comete Periode Referene
[heures℄
49P/Arend-Rigaux 13.560.16 Millis et al. (1988)
28P/Neujmin 1 12.670.05 Campins et al. (1987); Jewitt & Meeh (1988)
2P/Enke 15.080.08 Luu & Jewitt (1990a)
1P/Halley 7.4 jours Millis & Shleiher (1986); Colom & Gerard (1988) ;
Jewitt & Danielson (1984); Keller et al. (1987)
10P/Tempel 2 8.950.01 Jewitt & Luu (1989)
31P/SW2 5.580.03 Luu & Jewitt (1992)
2060 Chiron 5.9178130.000007 Marialis & Buratti (1993)
Table 2.5 { Periode de rotation du noyau de dierentes ometes
Figure 2.17 { Prol longitudinal de temperature a la surfae du noyau, a l'equateur, pour
dierentes valeurs de la periode de rotation du noyau P
n
[heures℄.
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Le resultat prinipal est que, plus la periode de rotation est grande, plus l'eart de
temperature entre le jour et la nuit est important. En eet, une periode de rotation plus
longue donne plus de temps au noyau pour se rehauer o^te jour et pour se refroidir o^te
nuit. En revanhe, une periode de rotation ourte permet une meilleure repartition de
l'energie reue a la surfae du noyau. Ce prinipe est utilise pour diminuer les ontraintes
thermo-meaniques dues aux alternanes jour/nuit subies par les satellites artiiels en
les faisant tourner rapidement sur eux-me^mes.
Finalement, periode de rotation et inertie thermique ont des eets similaires sur le
prol longitudinal de temperature, dans le sens ou ils jouent tous les deux sur la apaite
du noyau a repartir l'energie solaire sur toute sa surfae. Ainsi, une periode de rotation
plus ourte ou une inertie thermique plus grande vont tous les deux diminuer les varia-
tions diurnes de temperature, alors qu'une periode de rotation plus longue ou une inertie
thermique plus faible vont tous les deux aroitre es variations.
2.4.11 La fration ative x
x est le rapport entre la surfae oupee par des zones atives et la surfae totale
du noyau (e.g., Rodionov et al., 2002; Julian et al., 2000). x varie de 0 (noyau 100%
inatif) a 1 (noyau 100% atif). Ce parametre peut e^tre determine par l'observation (f.
setion 3.2.5, page 71). x ne joue pas sur la distribution de temperature a la surfae du
noyau. Il intervient uniquement dans le alul du ux thermique infrarouge (Eq. 2.11) et
dans le alul du taux de prodution H
2
O (Eq. 2.13) des modeles thermiques 1 et 2.
Parametre Unite Valeur
F

Wm
 2
1370
 0.95
 0.85 ou 0.756
y
p
v
a determiner (0.04)

q 0.28 ou 0.4
z

R
0.25
f a determiner (entre 0 et 1)

x a determiner (entre 0 et 1)

I JK
 1
m
 2
s
 1=2
a determiner (10)

P
n
heures a determiner (10)

y
Par defaut =0.85. =0.756 uniquement pour Chiron et Chariklo
z
Par defaut q=0.28. q=0.4 uniquement pour les Centaures.

La valeur est a determiner par l'observation, sinon nous prenons
la valeur entre parenthese.
Table 2.6 { Valeur des dierents parametres de nos modeles thermiques
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2.5 Quantiation des proessus physiques
Les modeles thermiques presentes i-dessus tiennent ompte de quatre proessus phy-
siques : l'ensoleillement, le rayonnement thermique, la sublimation de la glae d'eau en
surfae et la ondution de la haleur dans le noyau. Cette partie s'attahe a quantier
l'energie utilisee par haun de es proessus physiques. Pour e faire, nous etudions om-
ment se repartit l'energie solaire entre es dierents proessus en fontion de la distane
helioentrique au point sub-solaire, la ou l'energie reue est la plus importante.
Nous traitons d'abord le as des modeles thermiques sans ondution de la haleur
dans le noyau, 'est-a-dire les modeles thermiques 1 et 3, et ensuite le modele thermique 2
ave ondution de la haleur. Les zones inatives, sans sublimation de la glae d'eau, et
les zones atives, ave sublimation, sont traitees separement. Nous utilisons les parametres
de la Table 2.6.
2.5.1 Modeles thermiques 1 et 3 (sans ondution de la haleur)
2.5.1.1 Cas des zones inatives (Eq. 2.1)
Dans les zones inatives, seul le rayonnement thermique est pris en ompte, il n'y a
pas de sublimation de la glae d'eau. 100% de l'energie solaire reue est utilisee par le
rayonnement thermique. C'est un as trivial :
Flux solaire = Rayonnement = 1
et e, quelle que soit la distane helioentrique. Notons que de l'Eq. (2.1) il deoule :
T =
 
(1  A)F

os z

!
1
4
1
p
R
h
(2.37)
et que par onsequent la temperature est proportionnelle a l'inverse de la raine arree de
la distane.
2.5.1.2 Cas des zones atives (Eq. 2.2)
Dans les zones atives, nous devons ajouter au rayonnement thermique le proessus de
sublimation de la glae d'eau. La Figure 2.18 illustre les resultats. La quantite d'energie
onsommee par haque proessus en fontion de la distane helioentrique est normalisee
au ux solaire reu :
Flux solaire = Rayonnement + Sublimation = 1
Pres du Soleil, a moins de 1UA, la sublimation de la glae d'eau absorbe plus de 90%
de l'energie solaire et le rayonnement thermique est negligeable. Loin du Soleil, a plus de
5UA, la sublimation de la glae d'eau absorbe moins de 10% de l'energie solaire et la
rayonnement thermique est le proessus dominant. Ce phenomene deoule diretement de
l'expression du taux de prodution de moleules H
2
O, donne par l'Eq. (2.4), qui est une
fontion exponentielle de la temperature et qui ro^t don tres rapidement lorsque que la
omete se rapprohe du Soleil. Au-dela de 6UA, la sublimation de la glae d'eau peut e^tre
negligee ar elle represente moins de 3% de l'energie onsommee et l'ativite ometaire
liee a l'eau s'arre^te : les zones atives deviennent inatives.
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Figure 2.18 { Importane relative de la sublimation de la glae d'eau et du rayonnement
thermique au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique, pour les zones atives
des modeles thermiques 1 et 3
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2.5.2 Modele thermique 2 (ave ondution de la haleur)
2.5.2.1 Cas des zones inatives (Eq. 2.14)
Nous devons mainteant, en plus du proessus de rayonnement et de l'ensoleillement,
tenir ompte de la ondution de la haleur dans le noyau representee par le parametre
d'inertie thermique I. Nous etudions deux as dierents : I=10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. Dans
e as :
Flux solaire = Rayonnement + Condution = 1
La Figure 2.19 illustre le as I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et la Figure 2.20 le as
I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
Lorsque I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, a moins de 5UA du Soleil, le rayonnement est le proes-
sus dominant qui absorbe plus de 90% de l'energie solaire et la ondution de la haleur
dans le noyau peut e^tre negligee. En revanhe, a partir de 5UA, les deux proessus jouent
un ro^le signiatif et auun des deux ne peut e^tre neglige, me^me si le rayonnement domine
enore largement la ondution ar il absorbe plus de 75% de l'energie solaire.
Lorsque I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, la ondution de la haleur n'est negligeable qu'a moins
de 1UA du Soleil. Au-dela, le rayonnement et la ondution se partagent l'energie solaire
et auun des deux proessus ne peut e^tre neglige. La ondution devient plus importante
que le rayonnment thermique au-dela de 4.5UA.
Il ressort de ette analyse que la ondution de la haleur dans le noyau dans
les zone inatives est negligeable a faible distane helioentrique (<1UA), me^me pour
les fortes inerties thermiques (100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
). Pour les faibles inerties thermiques
(10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
), la ondution reste un proessus negligeable jusqu'a 5UA. D'autre
part, l'importane relative de la ondution dans le bilan energetique de surfae ro^t ave
la distane helioentrique, ette roissane etant d'autant plus importante que l'inertie
thermique est grande. Ces dierents resultats avaient deja ete apprehendes preedemment
ave la Figure 2.16.
2.5.2.2 Cas des zones atives (Eq. 2.15)
Nous ajoutons maintenant la sublimation de la glae d'eau, d'ou :
Flux solaire = Rayonnement + Sublimation + Condution = 1
Comme preedemment, nous etudions deux as dierents d'inertie thermique,
illustres par la Figure 2.19 pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et par la Figure 2.20 pour
I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
Comme pour les zones atives des modeles thermiques 1 et 3, la sublimation de la glae
d'eau est le proessus dominant a moins de 1UA du Soleil ou elle absorbe plus de 90%
de l'energie solaire. Au-dela de 5UA, la sublimation de la glae d'eau est un proessus
negligeable.
Dans les deux as, entre 1 et 4UA, on trouve une zone de transition ou la sublimation
passe de proessus majoritaire a proessus minoritaire, pendant que la ondution et le
rayonnement deviennent les deux proessus majoritaires. Neanmoins, au-dela de 4UA
dans le as ou I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, la ondution de la haleur n'absorbe pas plus de
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Figure 2.19 { Importane relative de la ondution de la haleur et du rayonnement thermique
au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique, pour les zones inatives du modele
thermique 2. L'inertie thermique vaut 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
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Figure 2.20 { Importane relative de la ondution de la haleur et du rayonnement thermique
au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique, pour les zones inatives du modele
thermique 2. L'inertie thermique vaut 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
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25% de l'energie solaire et 'est le rayonnement thermique qui predomine. Dans le as ou
I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, le pourentage d'energie solaire aborbee par la ondution atteint
75% a ause d'une inertie thermique plus elevee.
D'autre part, la ondution de la haleur dans le noyau dans les zones atives est un
proessus negligeable a moins de 5UA du Soleil dans le as ou I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, et a
moins de 2.5UA du Soleil dans le as ou I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
Figure 2.21 { Importane relative de la sublimation de la glae d'eau, de la ondution de la ha-
leur et du rayonnement thermique au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique,
pour les zones atives du modele thermique 2. L'inertie thermique vaut 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
2.5.3 Conlusions sur la quantiation des proessus physiques
Nous resumons ii les prinipales onlusions sur la quantiation des proessus phy-
siques en fontion de la distane helioentrique :
- A moins de 3UA du Soleil, la sublimation de la glae d'eau est le proessus dominant
dans les zones atives. A moins de 1UA du Soleil, les autres proessus (rayonnement
thermique et ondution de la haleur) deviennent negligeables.
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Figure 2.22 { Importane relative de la sublimation de la glae d'eau, de la ondution de la ha-
leur et du rayonnement thermique au point sub-solaire en fontion de la distane helioentrique,
pour les zones atives du modele thermique 2. L'inertie thermique vaut 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
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- A plus de 6UA du Soleil, la sublimation de la glae d'eau est un proessus negligeable
dans les zones atives, et l'ativite ometaire liee a l'eau s'arre^te. Les zones atives
deviennent inatives.
- La ondution de la haleur dans le noyau est negligeable pour une inertie thermique
faible (10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
) a moins de 5UA du Soleil.
- La ondution de la haleur dans le noyau est negligeable pour une inertie thermique
elevee (100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
) a moins de 1UA du Soleil dans les zones inatives et a
moins de 2.5UA du Soleil dans les zones atives.
- La ondution de la haleur dans le noyau devient de plus en plus importante au fur
et a mesure que l'on s'eloigne du Soleil, e phenomene etant d'autant plus aentue
que l'inertie thermique est elevee.
2.6 Launes et ameliorations possibles de nos
modeles thermiques
Les modeles thermiques que nous avons presentes ii ont ete developpes pour in-
terpreter les observations infrarouges thermiques du satellite ISO et les taux de produ-
tion H
2
O disponibles dans la litterature. De faon a limiter les parametres, es modeles
prennent en ompte uniquement les proessus physiques de premier ordre et un minimum
de ongurations pour la forme et l'orientation de l'axe de rotation du noyau, e qui
est toutefois suÆsant pour interpreter la plupart des observations. Neanmoins, dans un
soui de transparene, nous presentons ii les launes et les ameliorations possibles de nos
modeles thermiques :
- Cas non spherique : les observations in situ eetuees en 1986 par la sonde Giotto
sur la omete 1P/Halley ainsi que les observations de la omete 19P/Borrelly en
1997 par le telesope HST et en 2001 par la sonde Deep Spae 1 montrent que le
noyau des ometes est tres allonge : 168.28.5 dans le as de 1P/Halley (Keller
et al., 1987; Wilhelm, 1987) et 844 dans le as de 19P/Borrelly (Lamy et al.,
1998b; Soderblom et al., 2002). Il serait don interessant de developper un modele
ave un noyau ellipsodal. Ce travail est en ours de realisation.
- Diusion du gaz : e proessus n'est pas pris en ompte dans nos modeles. Nous
modelisons uniquement les proessus de surfae et d'apres les travaux de Mekler
et al. (1990), le gaz ne diuse pas vers l'interieur du noyau en surfae. Neanmoins,
il serait interessant d'ajouter la diusion du gaz dans nos modeles thermiques pour
onrmer es resultats et verier que ela ne modie pas la temperature de surfae
du noyau.
- Resolution tri-dimensionnelle des equations de diusion de la haleur : nous avons
resolu l'equation de diusion de la haleur dans le noyau uniquement dans le sens
vertial. Pour e^tre plus rigoureux, nous devrions aussi tenir ompte des ehanges
lateraux de haleur, en longitude et en latitude. Ce travail n'a jamais ete realise ;
le modele le plus evolue dans e domaine a l'heure atuelle est elui de Enzian
et al. (1997) qui tient ompte des ehanges de haleur en profondeur (vertial) et en
56
2.6. LACUNES ET AM

ELIORATIONS POSSIBLES DE NOS MOD

ELES
THERMIQUES
latitude, mais pas en longitude. La resolution tri-dimensionnelle des equations de la
haleur neessite de gros moyens informatiques pour reduire les temps de alul, que
nous n'avons malheureusement pas a notre disposition. D'autre part, omme nous
l'avons dit plus haut, l'interpretation des observations requiert un modele souple,
robuste et rapide, pouvant s'adapter failement aux onditions observationnelles et
e^tre ajuste aux mesures de ux et de taux de prodution ave un minimum de
parametres, e qui n'est pas le as d'un modele tri-dimensionnel.
- Topographie quelonque de la surfae : la surfae des noyaux ometaires n'est pas
lisse, omme le supposent nos modeles. Le \beaming fator"  permet d'introduire
artiiellement de la rugosite mais un alul exate des diusions multiples de la
lumiere dans le as d'un noyau de surfae quelonque ameliorerait onsiderablement
nos onnaissanes dans e domaine. Les travaux de Davidsson & Skorov (2002) vont
dans e sens puisqu'ils etudient l'absoption des rayons lumineux a la surfae des
noyaux ometaires dans le adre de la theorie de Hapke et le transfert radiatif. Il en
est de me^me de eux de Gutierrez et al. (2001) qui etudient des noyaux de forme
irreguliere et le hauage du noyau par son propre rayonnement thermique (\self-
heating"). Enn, nous pouvons aussi iter les travaux de Rodionov et al. (2002) sur
la orrelation entre la topographie (a grande ehelle) du noyau et la presene de
strutures dans la oma.
- Plusieurs omposes volatiles : notre modele tient ompte uniquement de la moleule
H
2
O. Neanmoins, nous savons que les ometes sont omposees de nombreux autres
omposes volatiles omme CO, CO
2
, CH
3
OH, NH
3
, H
2
S, CH
4
ou enore HCN. Ben-
kho (2002) a montre que l'introdution de plusieurs omposes dans les modeles
thermiques ne hangeait pas la temperature de surfae et le taux de prodution
propre a haque moleule. Neanmoins, il existe des taux de prodution pour plu-
sieurs moleules dans la litterature, autres que H
2
O, qui pourraient fournir des
ontraintes supplementaires en les introduisant dans un modele plus omplexe, type
Enzian (1997). Nous pensons notamment au CO. Malheureusement, es donnees ne
sont disponibles que pour quelques ometes tres atives, omme par exemple les
nouvelles ometes C/1995O1Hale-Bopp et C/1996B2Hyakutake.
- Condution de la haleur dans un as quelonque d'orientation du po^le : notre modele
thermique 2 permet la resolution des equations de la haleur uniquement pour une
obliquite nulle du noyau. Si l'orientation du po^le est onnue, nous ne pouvons pas
utiliser e modele. Nous devons alors utliser le modele 1 en supposant que la rotation
est nulle, ou le modele 3 en supposant un ertain nombre de zones atives loalisees
reparties sur la surfae. Dans es deux as, la ondution de la haleur n'est pas
prise en ompte et il n'y a pas de variations diurnes de temperature. Il serait don
interessant de developper un modele thermique qui alulerait les variations diurnes
de temperature a la surfae du noyau quelle que soit la diretion de l'axe de rotation
du noyau et sa periode de rotation, omme le modele de Julian et al. (2000) developpe
pour 1P/Halley. Ce travail est en ours de realisation.
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2.7 Appliation : l'erosion du noyau
Nous allons maintenant utiliser les modeles thermiques developpes preedement pour
quantier l'erosion du noyau [m s
 1
℄, 'est-a-dire l'epaisseur [m℄ de la ouhe de matiere
qui s'ehappe denitivement de sa surfae en fontion du temps [s℄. Lorsque le noyau se
rapprohe du Soleil, la glae d'eau en surfae se sublime, entrainant ave elle une partie de
la poussiere de materiaux refrataires : le noyau s'erode. Dans ette setion, nous allons
quantier e proessus dans un as simple, en montrant les limites de la methode. La
sublimation de la glae d'eau etant la ause de l'erosion du noyau, l'erosion ne onerne
que les zones atives, la ou se trouve la glae d'eau.
2.7.1 Les modeles thermiques 1 et 2
Pour les modeles thermiques 1 et 2, nous supposons que le noyau est 100% atif
(x=1), entierement reouvert d'un melange mirosopique de glae d'eau et de poussieres
de materiaux refrataires. Dans le as ontraire, si le noyau n'est pas ompletement atif,
la modelisation de l'erosion est beauoup plus omplexe. L'erosion est alors loalisee a er-
taines zones, petites (1m
2
). Au fur et a mesure que es zones s'erodent, elles se reusent,
formant un puits. Au bout d'un moment, l'ativite du puits esse ar le rayonnement so-
laire ne parvient plus au fond du puits, la ou se trouve la glae. Si le puits est profond,
il est possible que ses parois s'eondrent, liberant ainsi de nouvelles zones atives. Un tel
senario est tres diÆile a modeliser et hors de notre propos.
Comme nous l'avons vu preedemment, nous pouvons aluler le taux de prodution
Q
H
2
O
[kg s
 1
℄ pour haun des modeles thermiques 1 et 2 (Eq. 2.13). L'erosion due a la
sublimation de la glae d'eau 
H
2
O
[m s
 1
℄ est obtenue par :

H
2
O
=
Q
H
2
O

g
4r
2
n
(2.38)
ou 
g
[kgm
 3
℄ est la masse volumique des grains de glae d'eau et r
n
le rayon du noyau.
Nous remarquons que omme Q
H
2
O
est proportionnel a r
2
n
(f. Eq. (2.13)), 
H
2
O
est nale-
ment independant de r
n
. L'erosion du noyau ne depend pas de sa taille, mais uniquement
de sa distane au Soleil.
Les moleules de vapeur d'eau entra^nent ave elles des grains de poussiere. Le rapport
de masse R entre la quantite de poussiere et la quantite de gaz (ii uniquement la vapeur
d'eau) permet de deduire, a partir de 
H
2
O
, l'erosion totale du noyau  par :
 = (1 +R

g

p
)
H
2
O
(2.39)
ou 
p
est la masse volumique des grains de poussiere. Dans notre as, nous faisons l'hy-
pothese ad ho d'une masse volumique onstante  = 
p
= 
g
, e qui est possible si la
porosite des grains de poussiere est plus importante que elle des grains de glae d'eau.
Nous supposons aussi R = (1   f)=f , ou f est la fration volumique de glae dans le
melange glae/poussiere. R > (1  f)=f n'est pas possible ar la glae d'eau ne peut pas
entrainer ave elle plus de poussiere qu'il y en a ! D'autre part, R < (1   f)=f implique
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un enrihissement de la surfae en poussiere, et don un parametre f qui dero^t ave le
temps. Pour simplier nos aluls, nous hoisissons don R = (1   f)=f , qui orrespond
au regime stationnaire ou les grains de glae sublimes entra^nent ave eux exatement
toute la poussiere disponible, ni plus, ni moins. Suivant es hypotheses, pour les modeles
thermiques 1 et 2, l'erosion du noyau  [m s
 1
℄ est donnee par :
 = (1 +
1  f
f
)
Q
H
2
O

g
4r
2
n
(2.40)
Nous avons applique l'Eq. (2.40) au as suivant : noyau de masse volumique
=1000 kgm
 3
, parametres de la Table 2.6 ave f = 0:5 (don R = (1   f)=f = 1)
et x = 1. Nous utilisons le modele thermique 1. L'erosion totale du noyau en fontion de
la distane helioentrique est illustree par la Figure 2.23. Plus le noyau est pres du Soleil,
plus l'erosion est importante. A 0.5UA, l'erosion atteint 0.1metre/jour soit 1metre en 10
jours alors qu'a 5UA, elle ne depasse pas 0.1mm/jour soit 1metre en 30 ans.
Figure 2.23 { Erosion du noyau en fontion de la distane helioentrique
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2.7.2 Le modele thermique 3
Pour le modele thermique 3, la taille des zones atives etant suÆsamment grande
(10
4
m
2
), il ne se formera pas de puits mais pluto^t des \rateres". Nous devons aluler
l'erosion individuelle de haune des zones atives. L'erosion 
i
d'une zone d'indie i, de
surfae S
i
est donnee par :

i
= (1 +
1  f
f
)
Q
H
2
O
(i)

g
4S
2
i
(2.41)
ou Q
H
2
O
(i) est le taux de prodution loal de la zone ative d'indie i, alule a partir de
l'Eq. (2.35), omme suit :
Q
H
2
O
(i) =
Z

2
(i)

1
(i)
Z
'
2
(i)
'
1
(i)
f(1  
R
)Z[T (; ')℄r
2
n
os d'd (2.42)

i
suppose une erosion uniforme sur toute la zone ative e qui peut ne pas e^tre le as
si ette zone est tres etendue. Par ailleurs, nous ne pouvons pas sommer les 
i
sur les n
zones atives pour obtenir l'erosion totale du noyau, ela n'a pas de sens : dans le modele
thermique 3 les zones atives sont loalisees par denition, et l'erosion est un proessus
loal, et non pas global.
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Ce hapitre explique omment ontraindre par l'observation les parametres physiques
des modeles thermiques presentes au hapitre preedent. Dans la premiere partie, nous
presentons la problematique de l'observation des noyaux ometaires et les dierentes
methodes d'observation atuellement utilisees. Dans la deuxieme partie, nous expliquons
omment ontraindre a partir des observations haun des parametres physiques de nos
modeles, a savoir le rayon, l'albedo geometrique, l'inertie thermique, la fration ative et
la fration de glae dans le melange glae-poussiere des zones atives.
3.1 L'observation du noyau d'une omete
L'observation du noyau d'une omete est diÆile a ause de la oma qui entoure
e dernier et le masque. Pour resoudre e probleme, trois methodes essentiellement sont
utilisees atuellement : (i) l'observation de la omete loin du Soleil lorsqu'elle est supposee
inative et sans oma, (ii) l'observation de la omete pres du Soleil lorsqu'elle est ative
en separant la ontribution de la oma de elle du noyau (Lamy & Toth, 1995) et (iii)
l'observation in-situ du noyau par une sonde spatiale. Nous presentons ii les avantages
et les inonvenients de haune de es trois methodes. Dans le adre de ette these, nous
avons utilise la deuxieme methode.
3.1.1 Observation d'une omete loin du Soleil
Loin du Soleil, au dela de 5UA, l'ativite ometaire liee a l'eau diminue
onsiderablement (f. setion 2.5.3, page 54). La oma devient quasi inexistante et le
noyau est alors diretement observable. Cette methode d'observation du noyau, large-
ment repandue dans la litterature (e.g., Meeh & Hainaut, 1997), a permis de determiner
la taille de plusieurs noyaux ometaires (e.g., Lowry et al., 1999; Lowry & Fitzsimmons,
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2001), le spetre de plusieurs Centaures (e.g., Brown, 2000; Foster et al., 1999; Luu et al.,
2000) et la fontion de phase de la omete 28P/Neujmin 1 (Delahodde et al., 2001). Tou-
tefois, le ux du noyau loin du Soleil est tres faible et ette methode requiert l'utilisation
de grands telesopes (diametre>2m), au sol ou dans l'espae.
De plus, ette methode n'est valable que si la omete est reellement inative, e qui
n'est pas toujours le as. De nombreuses observations montrent que l'ativite ometaire
ontinue loin du Soleil, a plus de 5UA (e.g., Szabo et al., 2001; Lowry & Fitzsimmons,
2001), et me^me a plus de 10UA (Meeh, 1993). Cette ativite est sans doute due a des
moleules plus volatiles que l'eau omme le CO (Biver et al., 1996; Capria et al., 2000) ; de
l'ativite a me^me ete observee sur la omete 1P/Halley a 14.3UA par West et al. (1991).
C'est la limite prinipale de la methode.
Pour estimer l'ativite d'une omete loin du Soleil, la methode la plus employee est de
omparer le prol radial moyen en brillane d'une image de la omete a un prol stellaire.
Si les prols sont identiques, 'est que la omete a l'apparene d'une etoile non resolue et
que par onsequent on observe bien le noyau sans oma : l'ativite est nulle (en theorie).
En revanhe, si le prol est plus large que la PSF, 'est que la ontribution de la oma n'est
pas nulle et qu'il persiste de l'ativite. La Figure 3.1 illustre es propos. En pratique, la
methode a deux limites prinipales : (i) elle requiert d'exellente onditions d'observation
(\seeing") et (ii) le signal peut e^tre domine par une oma tres faible, me^me si l'apparene
de la omete est stellaire.
Figure 3.1 { Comparaison entre le prol radial moyen en brillane du Centaure 2060 Chiron
et un prol stellaire. A gauhe, le 29 fevrier 1988 a 12.6 UA du Soleil, le noyau est inatif alors
qu'a droite, le 30 septembre 1989 a 11.5 UA du Soleil, le noyau est atif. Soure : Luu & Jewitt
(1990b)
3.1.2 Observation d'une omete pres du Soleil
Pres du Soleil, a moins de 3UA, les ometes sont atives. Le noyau est don masque et
il est impossible de l'observer diretement. En revanhe, le ux de la omete est beauoup
plus important ar elle est situee plus pres de la Terre. Une methode a ete mise au point
par Lamy & Toth (1995) pour separer la ontribution de la oma de elle du noyau dans es
62
3.1. L'OBSERVATION DU NOYAU D'UNE COM

ETE
onditions. Cette methode requiert une tres haute resolution angulaire, d'ou l'utilisation
des telesopes spatiaux pour s'aranhir des perturbations atmospheriques. Elle a deja
permis de determiner la taille et parfois la periode de rotation de 30 noyaux ometaires
(Lamy et al., 2000; Jorda et al., 2000; Lamy et al., 2001).
Dans le adre de ette these, nous avons utilise la methode de Lamy & Toth (1995)
pour interpreter les observations du telesope spatial HST (\Hubble Spae Telesope")
pour le domaine des longueurs d'onde visible et elles du telesope spatial ISO (\Infrared
Spae Observatory") pour le domaine infrarouge. La methode est presentee plus loin, dans
l'artile I \ISOCAM observations of ometary nulei" de Jorda et al. (2000) (page 93) et
dans l'artile II \The nuleus of omet 22P/Kop and its inner oma" de Lamy et al.
(2002b) (page 122). Les observations HST reduites ave ette methode donnent le ux
visible du noyau de la omete observee et les observations ISO son ux infrarouge.
Le telesope spatial HST a ete mis en servie le 25 avril 1990 et est toujours en
ativite. Son miroir primaire mesure 2.4m de diametre. Pour l'observation des ometes,
nous utilisons la amera WFPC2 (\Wild Field Planetary Camera 2"). Cette amera CCD
ouvre un domaine spetral de 1150

Aa 10500

A. Elle permet la prise de deux images
simultanees, l'une de 150150 arse
2
ave une resolution de 0.1 arse/pixel et l'autre de
3434 arse
2
ave une resoluion de 0.046 arse/pixel.
Le satellite ISO a ete lane en novembre 1995 et est reste en ativite jusqu'en avril
1998. Son miroir mesure 60 m de diametre. Nous avons utilise la amera ISOCAM (\In-
frared Spae Observatory Camera") pour observer les noyaux ometaires. Cette amera
infrarouge ouvre un domaine de longeur d'onde de 2.5 a 17m. La amera est une matrie
de 3232 pixels arre de 100m de o^te, haun ave une resolution de 1.5 arse/pixel,
et qui ouvre don un hamp de 4848 arse
2
.
L'inonvenient majeur de la methode est qu'elle neessite un ux important et don
de bonnes onditions d'observation, a savoir un noyau de grande taille et/ou une faible
distane geoentrique. D'autre part, l'utilisation des telesopes spatiaux n'est pas tres
souple et se pre^te mal a l'observation des ometes nouvelles, sauf as exeptionnel omme
C/1999 S4LINEAR (Weaver et al., 2001).
Les nouveaux grands telesopes omme le VLT au Chili, ouple a un systeme d'op-
tique adaptative performant, permettent maintenant d'atteindre une resolution angulaire
omparable a elle des telesopes spatiaux et pourraient aussi e^tre utilises pour l'etude
des noyaux ometaires ave la methode presentee ii. L'avantage serait une plus grande
exibilite des observations en fontion des ibles potentielles. Un projet est a l'etude.
Pres du Soleil, il est aussi possible de mesurer les taux de prodution de dierents
omposes himiques a partir des observations spetrosopiques de la oma. Cei n'est pas
l'objet de ette these mais, omme nous avons utilise les taux de prodution disponibles
dans la litterature, il est important de le mentionner. Pour de plus amples renseignements
sur les mesures de taux de prodution, nous renvoyons le leteur aux artiles de A'Hearn
et al. (1995) et Crovisier et al. (2002) pour OH (et don H
2
O), Disanti et al. (2001) et
Bokelee-Morvan et al. (2000) pour CO et Singh et al. (1992) pour la poussiere.
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3.1.3 Observation in-situ du noyau
L'observation in-situ du noyau est la methode qui permet de reeuillir le plus d'infor-
mation. C'est en outre, a l'heure atuelle, la seule methode qui permette de resoudre le
noyau. Neanmoins, l'envoi d'une sonde spatiale pres d'un noyau ometaire est tehnique-
ment diÆile et ou^te her ; quatre missions seulement ont pour l'instant ete menees a
bien ave sues. Il s'agit des missions Vega 1 et Vega 2 qui se sont approhees a 8000 km
du noyau de la omete 1P/Halley en 1986, de la mission Giotto qui s'est aussi approhee
de 1P/Halley en 1986 mais plus pres, a 600 km, et de la mission Deep Spae 1 qui s'est
approhee a 2000 km du noyau de la omete 19P/Borrelly en 2001. D'autres missions
sont en ours de realisation, notamment la sonde Rosetta qui sera lanee en janvier 2003
en diretion de la omete 46P/Wirtanen (f. annexeA).
L'observation in-situ onstitue evidemment le meilleur moyen d'obtenir des informa-
tions preises sur le noyau : sa forme, son albedo, son axe et sa periode de rotation,
sa omposition et ses proprietes himiques, thermiques et meaniques. Ces dierents
resultats permettent de ontraindre tres fortement les modeles thermiques. Neanmoins,
ette methode n'est pas adaptee pour faire une etude statistique des noyaux ometaires,
notamment sur leur distribution en taille et leur omposition, puisqu'elle ne permet d'at-
teindre que tres peu de ibles, soumises a un fort biais de seletion. La population, limitee
a deux (1P/Halley et 19P/Borrelly), et la representativite de l'ehantillon, onstitue uni-
quement de ometes a ourtes periodes, rendent pour l'instant impossible toute etude
statistique. De plus, la exibilite des missions spatiales est tres limitee : il est quasiment
impossible de hanger de ible en ours de mission.
3.2 Les ontraintes sur les parametres de nos modeles
Nous presentons maintenant omment nous pouvons ontraindre les parametres phy-
siques de nos modeles thermiques a partir des observations.
3.2.1 Les observables
Comme nous avons vu preedemment, les observations resalisees par les telesopes spa-
tiaux HST et ISO, ombinees a la methode de Lamy & Toth (1995), permettent d'obtenir
le ux visible et le ux infrarouge du noyau. Ce sont les deux premieres observables.
La troisieme observable est le taux de prodution H
2
O des ometes observees par HST
et ISO, parfois disponible dans la litterature. La derniere observable est le spetre du
noyau que l'on peut aussi trouver dans la litterature, mais beauoup plus rarement et
pas pour tous les orps etudies. Nous utilisons es quatre observables pour ontraindre les
parametres de nos modeles thermiques, a savoir le rayon, l'albedo geometrique, l'inertie
thermique, la fration ative et la fration de glae dans le melange glae-poussiere.
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3.2.2 Le rayon
Le rayon du noyau peut e^tre ontraint par les observations visibles ou les observations
infrarouges.
3.2.2.1 Observations visibles
La magnitude m
i
dans la bande spetrale i d'un objet vu en lumiere diusee est reliee
a ses proprietes physiques par (Russell, 1916) :
p
i
()r
2
n
= 2:25 10
22
R
2
h

2
10
0:4(m

 m
i
)
(3.1)
ou p
i
est l'albedo geometrique dans la bande spetrale i, () est la fontion de phase
a l'angle de phase  [
o
℄, R
h
[AU℄ est la distane helioentrique,  [AU℄ est la distane
geoentrique etm

=-26.75mag est la magnitude du Soleil dans la bande V (Allen's Astro-
physial Quantities, Cox (2000)). Nous avons hoisi () = 10
 0:4
v
ave un oeÆient de
phase 
v
=0.04mag/deg, valeur utilisee pour les observations HST de 19P/Borrelly (Lamy
et al., 1998b) et ayant donne un rayon en tres bon aord ave les observations in-situ de
Deep Spae 1 (Soderblom et al., 2002).
Connaissant les onditions d'observation (R
h
,  et ) et en supposant un albedo
geometrique de 0.04, nous obtenons le rayon du noyau r
n
a partir de sa magnitude m
i
.
L'hypothese sur la valeur de l'albedo geometrique est inontournable dans e as.
Remarque : La magnitude m
i
dans la bande spetrale i est reliee au ux F
i
[Jy℄ par
la relation : m
i
=  2:5 log
F
i
F
0i
ou F
0i
[Jy℄ est le oeÆient photometrique dans la bande i
(Allen's Astrophysial Quantities, Cox (2000)).
3.2.2.2 Observations infrarouges
Le ux thermique infrarouge est relie au rayon du noyau par (f. setion 2.3.2.3) :
F

() = 
r
2
n

2
Z Z
B

h
;T(; ')
i
os
2
 os('  )dd' (3.2)
Connaissant les onditions d'observation (R
h
,  et ) et la valeur du ux infrarouge
F

() mesure a la longueur d'onde , nous pouvons determiner le rayon r
n
du noyau en
supposant une distribution en temperature T (; ') et une valeur pour l'albedo geometrique
p
v
et l'integrale de phase q. D'une faon plus generale, nous obtenons le ux infrarouge
theorique en fontion de la longueur d'onde pour dierentes distributions de temperature,
omme illustre par la Figure 3.2. Les points de mesure a 8 et 14m portes sur ette
gure ave une inertitude de 20% ne sont pas reels, mais servent a illustrer nos propos.
De faon evidente, si nous avons des observations uniquement a une longueur d'onde,
ii 
1
=14.0m, il n'est a priori pas possible de dierenier entre les deux distributions en
temperature (noyau inatif ou atif), et don de donner une valeur du rayon. En revanhe,
si nous avons des observations a au moins deux longueurs d'onde, ii 
1
=14.0m et

2
=8.0m, alors nous pouvons dierenier entre les deux distributions et determiner le
rayon. Dans le as de la Figure 3.2, le modele qui ajuste le mieux les points de mesures
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Figure 3.2 { Flux thermique infrarouge en fontion de la longeur d'onde pour deux distributions
de temperature dierentes orrespondant a l'Eq. (2.1) pour les traits pleins ave un rayon de 1 km
(modele thermique 1 ave noyau 100% inatif) et a l'Eq. (2.2) pour les traits pointilles ave un
rayon de 3.2 km (modele thermique 1 ave noyau 100% atif). Les parametres sont eux de la
Table 2.6 ave f=1. Le noyau est situe a 1UA du Soleil et a 1UA de l'observateur.
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est un noyau est 100% atif ave un rayon de 3.2 km. Dans tous les as l'hypothese sur la
valeur de l'albedo geometrique et de l'integrale de phase est toujours inontournable.
Dans le domaine radio ( > 1mm), la fontion de Plank B

(;T) peut e^tre ap-
proximee par la loi de Rayleigh-Jeans :
B

(;T)  2k
T

2
(3.3)
Le ux est alors une fontion lineaire de la temperature et il est moins sensible a la distri-
bution de temperature que dans le domaine infrarouge ou il est une fontion exponentielle
de la temperature (f. Eq. (2.10), page 22). La determination du rayon sera don moins
dependante du modele thermique dans le domaine radio que dans le domaine infrarouge.
Les observations radio ont deja ete utilisees, entre autres par Altenho & Stump (1995) a
1.2mm et Jewitt & Luu (1992) a 0.8mm, pour estimer la taille du Centaure 2060Chiron.
3.2.3 L'albedo geometrique
Dans la partie preedente, nous avons vu qu'en utilisant separement les observations
visibles et les observations infrarouges (ou radio), il etait possible de determiner la valeur
du rayon, moyennant une hypothese sur la valeur de l'albedo geometrique et de l'integrale
de phase. Cette hypothese peut e^tre levee en ombinant les observations visibles ET
infrarouges. En eet, les observations visibles donnent une premiere relation entre le rayon
r
n
et l'albedo geometrique p
v
ave l'Eq. (3.1) et les observations infrarouges une deuxieme
relation ave l'Eq. (3.2). En resolvant e systeme de deux equations a deux inonnues, il
est possible de determiner independamment la valeur de p
v
et de r
n
, en supposant une
valeur pour l'integrale de phase q. Cette methode, dite methode radiometrique, est utilisee
dans la litterature depuis 30 ans (e.g., Matson, 1972; Morrison, 1973; Lebofsky & Spener,
1989), et illustree par la Figure 3.3. Pour illustrer nos propos, nous supposons que nous
avons mesure un ux infrarouge de 130mJy a 14.0m et une magnitude pour le noyau
m=15.
D'apres laFigure 3.2, nous savons que la \bonne" distribution en temperature est elle
orrespondant a un noyau 100% atif. La \bonne"ontrainte infrarouge dans notre as
est don la deuxieme, en pointilles. Nous pouvons alors determiner independamment les
valeurs du rayon et de l'albedo geometrique, orrespondant a l'intersetion de la ontrainte
infrarouge et de la ontrainte optique. Nous trouvons r
n
=3.22 km et p
v
=0.02. Nous re-
marquons que les ontraintes optique et infrarouge se oupent presque orthogonalement,
e qui diminue l'inertitude sur la determination de r
n
et de p
v
.
Nous ne pouvons pas nous aranhir de l'hypothese sur la valeur de l'integrale de phase
q mais, omme illustre par la Figure 3.4, l'inuene de q sur la ontrainte infrarouge pour
des albedos geometriques inferieurs a 0.1 est negligeable (1.5%) pour 0:1 < q < 1:5.
3.2.4 L'inertie thermique
Comme il est indique dans la setion 3.2.2.2, le ux infrarouge est relie au rayon et a
l'albedo geometrique par l'Eq. (3.2). Cette equation neessite de onnaitre la distribution
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Figure 3.3 { Methode de determination du rayon et de l'albedo geometrique en ombinant les
observations visible et infrarouge. Nous supposons un noyau situe a 1UA du Soleil et a 1UA de
l'observateur. Les parametres sont eux de la Table 2.6 ave f=1. La ontrainte infrarouge 1 est
donnee par l'Eq. (3.2) ave une distribution de temperature orrespondant au modele thermique
1 ave un noyau 100% inatif (Eq. 2.1). La ontrainte infrarouge 2 est donnee par l'Eq. (3.2) ave
une distribution de temperature orrespondant au modele thermique 1 ave un noyau 100% atif
(Eq. 2.2). La ontrainte optique est donnee par l'Eq. (3.1).
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Figure 3.4 { Inuene de la valeur de l'integrale de phase q sur la determination du rayon en
fontion de l'albedo geometrique.
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en temperature a la surfae du noyau, qui depend de la quantite de glae a la surfae
du noyau (parametres x et f) et de l'inertie thermique. En supposant x et f onnus
et en prenant un albedo geometrique de 0.04, nous pouvons proeder de la me^me faon
que preedemment, a savoir traer le ux infrarouge en fontion de la longueur d'onde
pour dierentes distributions de temperature orrespondant dans notre as a dierentes
valeurs de l'inertie thermique : I=0, 10, 100 et 1000 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. La Figure 3.5 illustre
les resultats ave trois observations arbitraires a 8, 30 et 50m. Le rayon de haque
distribution est ajuste pour e^tre en aord ave les observations a 30m.
Figure 3.5 { Inuene de l'inertie thermique sur le ux thermique infrarouge en fontion de la
longueur d'onde. Le noyau est situe a 5UA du Soleil et 5UA de l'observateur. Les parametres
sont eux de la Table 2.6. Le noyau est 100% inatif (modele thermique 2, Eq. 2.14, page 24).
En omparant les dierents prols aux ux infrarouges mesures a dierentes longueurs
d'onde, il est possible de disriminer entre les dierentes valeurs d'inertie thermique et de
rayon. Dans le as presente ii, l'inertie thermique est entre 0 et 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et le
rayon entre 1.0 et 1.05 km. Une fois determinee l'inertie thermique et don la distribution
de temperature, il est possible de reouper les observations infrarouges ave des observa-
tions visibles pour determiner independamment le rayon et l'albedo geometrique, omme
explique plus haut et illustre par la Figure 3.3.
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La determination de l'inertie thermique n'est pas faile vu les inertitudes sur les
observations infrarouges et le peu de dierene entre les dierents prols. Pres du Soleil
(moins de 3UA), la ondution de la haleur et par onsequent l'inertie thermique sont
des proessus physiques negligeables (f. setion 2.5.2, page 51) et il n'est pas possible
de hoisir entre les dierentes valeurs d'inertie thermique ; les prols sont presque tous
identiques. Neanmoins, loin du Soleil (plus de 3UA), la methode permet de donner un
ordre de grandeur et une limite superieure sur l'inertie thermique (f. artile IV, page 162).
L'estimation sera d'autant plus preise qu'il y aura de mesures infrarouges a dierentes
longueurs d'onde.
3.2.5 La fration ative
La determination de la fration ative requiert des mesures de taux de prodution
H
2
O. La fration ative x est reliee au taux de prodution par l'Eq. (2.13) pour les modeles
thermiques 1 et 2. Le modele thermique 3 ne fait pas intervenir e parametre. L'Eq. (2.13)
neessite de onnaitre la distribution en temperature a la surfae du noyau, a savoir
l'albedo geometrique dans tous les as et l'inertie thermique pour le modele thermique
2, ainsi que le rayon du noyau. Ces parametres ont normalement pu e^tre determines
preedemment et dans le as ontraire, nous devons faire des hypotheses sur leurs valeurs.
Le parametre f etant inonnu, nous adoptons une valeur entre 0.1 et 1.0, e qui induit
une inertitude sur la determination de x de 10% a moins de 2UA (la ou sont eetuees
les mesures de taux de prodution dans notre as), e qui est raisonnable au vu des barres
d'erreur sur le taux de prodution qui peuvent atteindre un fateur deux ! Nous pouvons
alors resoudre l'Eq. (2.13) en remplaant Q
H
2
O
par la valeur mesuree pour determiner x.
Cette determination sera d'autant plus preise que les mesures de taux de prodution d'eau
seront nombreuses. Notons toutefois que x peut varier ave la distane helioentrique (f.
artile III, page 138), e qui ajoute une inertitude supplementaire.
3.2.6 La fration de glae dans le melange glae/poussiere
La fration de glae dans le melange mirosopique glae/poussiere des zones atives,
f , peut e^tre determinee a partir de la reetivite du noyau. Si la reetivite est onnue,
soit mesuree diretement a partir d'un spetre du noyau, soit deduite de la valeur de
l'albedo geometrique, il est possible d'estimer f . En eet, plus f est grand, plus il y a
de glae dans le melange, et plus la reetivite et l'albedo geometrique augmentent. Ce
phenomene est aussi diretement lie au parametre x qui donne la fration ative du noyau.
Plus x est grand, plus il y a de zones atives et don de glae d'eau a la surfae et plus
la reetivite et l'albedo augmentent. x et f jouent don le me^me ro^le que nous allons
essayer de quantier.
La Figure 3.6 represente l'albedo geometrique en fontion de f et x. L'albedo
geometrique a ete alule pour un melange de glae d'eau et de siliates onnu sous
le nom de \astronomial siliate" dans la litterature (Draine & Lee, 1984) en utilisant un
ode numerique developpe par Roush (1994) dans le adre de la theorie de Hapke (Hapke,
1993). Pour les zones inatives (fration surfaique 1  x), nous supposons une omposi-
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tion faite de siliates purs ave un albedo geometrique de 0.02. Pour les regions atives
(fration surfaique x), l'albedo geometrique depend de la fration volumique de glae
d'eau f dans le melange glae/poussiere. L'albedo geometrique total moyen du noyau est
donne par :
p
v
(total) = (1  x)p
v
(zones inatives) + xp
v
(zones atives) (3.4)
Figure 3.6 { Albedo geometrique total moyen du noyau en fontion de la fration surfaique
de zones atives x et de la fration volumique f de glae d'eau dans le melange glae/poussiere
des zones atives.
Plusieurs solutions (x; f) donnent le me^me albedo geometrique et la me^me reetivite,
mais si x a pu e^tre determine a partir des mesures de taux de prodution omme explique
plus haut (f. setion 3.2.5), alors il est possible de donner une estimation de f . Toutefois,
la determination reste sujette a de grandes inertitudes ar le modele theorique de diusion
de la lumiere developpe par Roush omprend de nombreux parametres mal onnus omme
la fontion de distribution en taille des grains ou les onstantes optiques.
3.2.7 Conlusions
Dans e hapitre nous nous sommes eores de montrer omment il etait possible de
ontraindre les parametres physiques de nos modeles a partir des observations visibles,
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infrarouges, radios, spetrosopiques et des mesures de taux de prodution H
2
O. Il ressort
de ette analyse qu'il est a priori possible d'estimer les parametres suivants : rayon r
n
,
albedo geometrique p
v
, inertie thermique I, fration surfaique de zones atives x et fra-
tion volumique de glae dans le melange glae/poussiere des zones atives f . Neanmoins,
ertains parametres omme I et f sont plus diÆiles a evaluer que r
n
, p
v
ou x, et nous
devrons la plupart du temps faire une hypothese sur leur valeur.
Il apparait aussi que la seule maniere eÆae de determiner le rayon et l'albedo
geometrique est de ombiner les observations visibles ET infrarouges. D'autre part, il
est essentiel d'avoir des observations a dierentes longueurs d'onde, y ompris dans le
domaine radio, pour ontraindre eÆaement les parametres. Enn, le omportement des
modeles thermiques hange ave la distane helioentrique d'un modele a l'autre, notam-
ment en e qui onerne la presene ou pas de glae d'eau a la surfae (f. setion 2.5) ; des
observations a dierentes distanes helioentriques, idealement de l'aphelie au perihelie,
permettent une meilleure diereniation entre les dierents modeles et une meilleure a-
raterisation des proprietes physiques du noyau.
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Ce hapitre traite de la formation d'une rou^te a la surfae du noyau d'une omete.
Nous presentons d'abord les dierents proessus physiques qui peuvent onduire a la for-
mation d'une rou^te. Nous etudions, ensuite, plus partiulierement les meanismes de for-
mation d'une rou^te de poussiere a la surfae du noyau. Enn nous etudions l'inuene
de la rou^te sur le taux de prodution H
2
O du noyau.
4.1 Les dierents types de rou^tes
La formation d'une rou^te
1
a la surfae du noyau d'une omete est un proessus om-
plexe. Atuellement, deux proessus dierents pouvant onduire a la formation d'une
rou^te ont ete identies, illustre par la Figure 4.1 :
(i) la formation d'une rou^te par irradiation de la surfae par les rayons osmiques.
Cette formation est lente, 10
81
annees (Shul'Man, 1972), onduit a une rou^te
d'une epaisseur de quelques metres (Johnson et al., 1987) et aurait lieu loin du
Soleil, dans le nuage d'Oort.
(ii) la formation d'une rou^te par aumulation de grains de poussiere de materiaux
refrataires a la surfae du noyau. Cette formation est rapide, de quelques jours
a quelques mois, onduit a une rou^te d'une epaisseur de quelques millimetres a
quelques entimetres et se deroule dans le systeme solaire interne (Brin & Mendis,
1979; Rikman et al., 1990).
1
Dans la litterature, on parle indieremment de rou^te ou de manteau. Le terme rou^te nous para^t
plus approprie etant donne sa faible epaisseur.
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Figure 4.1 { A gauhe, formation d'une rou^te par irradiation des rayons osmiques. A droite,
formation d'une rou^te par aumulation a la surfae de materiaux refrataires. Soure : page
internet de D. Jewitt (http ://www.ifa.hawaii.edu/faulty/jewitt/omet.html).
La rou^te par irradiation est motivee par les missions spatiales Vega et Giotto, qui
indiquent lairement la presene de materiaux ayant subi un proessus d'irradiation sur
les grains de poussiere de la omete 1P/Halley (Kissel et al., 1986a,b).
La rou^te par aumulation de grains de poussiere a la surfae a d'abord ete propose
par Brin & Mendis (1979). Ses travaux ont ensuite ete repris et developpes par Shul'Man
(1981), Rikman et al. (1990) et Kuehrt & Keller (1994). Dernierement, Jewitt (2002) a
aussi utilise ette idee pour expliquer les dierenes de ouleurs observees entre les objets
de la einture de Kuiper, les Centaures et les ometes a ourte periode.
Dans le adre de ette these, nous nous sommes prinipalement interesses a la formation
d'une rou^te pour proposer un senario dynamique de l'evolution de l'ativite a la surfae
du noyau de la omete 46P/Wirtanen (f. artile III, page 138). Par onsequent, nous avons
etudie en detail la formation d'une rou^te par aumulation de grains de poussiere a la
surfae du noyau. Cette etude, inspiree des travaux de Jewitt (2002), est presentee dans
la setion suivante. En revanhe, nous ne nous sommes pas interesses a la formation d'une
rou^te par irradiation puisqu'elle n'est pas possible sur la surfae des ometes a ourte
periode qui resident dans le systeme solaire. Pour plus de details sur la formation d'une
rou^te par irradiation, nous renvoyons le leteur aux artiles onsares a e sujet (e.g.,
Shul'Man, 1972; Johnson et al., 1987) et aux nombreuses referenes qu'ils ontiennent.
4.2 La formation d'une rou^te de poussiere
L'aumulation de grains de poussiere a la surfae des regions atives des modeles
thermiques presentes dans le hapitre 2 peut onduire a la formation d'une rou^te. Cette
aumulation de grains de poussiere peut se faire de deux faons dierentes, qui oha-
bitent :
(i) a la surfae du noyau, la densite du gaz et de la poussiere est telle qu'ils interagissent
entre eux et que le gaz transfere une partie de son energie aux grains de poussiere
qui se trouvent ainsi aeleres et peuvent, eventuellement, e^tre ejetes du noyau.
Les grains trop lourds pour e^tre ejetes du noyau s'aumulent en surfae ou ils
forment une rou^te. Par la suite, nous appellerons e type de rou^te \rou^te par
aumulation" (CA).
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(ii) aumulation de grains par redeposition ballistique. Cela onerne les grains de
poussiere qui sont suÆsament legers pour e^tre ejetes du noyau mais trop lourds
pour atteindre la vitesse de liberation du noyau, et qui retombent don sur la surfae
du noyau sous l'ation de la gravite. Par la suite, nous appellerons e type de rou^te
\rou^te ballistique" (CB).
Le parametre le dans l'etude de la formation d'une rou^te de poussiere est le rayon
ritique a

[m℄, 'est-a-dire le rayon maximal d'une partiule qui peut quitter le noyau. Le
rayon ritique vaut Brin & Mendis (1979) :
a

=
9C
D
V
g
Z(T )
16G
0
r
n
(4.1)
ou C
D
 1 est le oeÆient de penetration dans l'air des grains de poussiere, qui depend
de leur forme, V
g
[m s
 1
℄ est la vitesse des moleules de gaz qui s'ehappent du noyau au
ours de la sublimation, Z(T ) [kg s
 1
m
 2
℄ est le taux de sublimation de l'eau (Eq. 2.4)
a la temperature T [K℄, G est la onstante de gravitation, 
0
and  [kgm
 3
℄ sont les
masses volumiques des grains de poussieres et du noyau respetivement et r
n
[m℄ est le
rayon du noyau. Nous faisons l'hypothese standard que la vitesse des moleules de gaz qui
s'ehappent du noyau est egale a leur vitesse d'agitation thermique, a savoir :
V
g
=
s
2RT
M
(4.2)
ou R est la onstante des gaz parfaits et M la masse molaire moleulaire de l'eau.
Le alul i-dessus de a

, introduit par Whipple (1951) et ensuite utilise par plusieurs
auteurs (e.g., Brin & Mendis, 1979; Rikman et al., 1990), suppose que le grain est deja a
une distane appreiable du noyau pour pouvoir e^tre entra^ne par le gaz. La question du
deollage du grain de la surfae du noyau n'est pas traitee, et e modele ne donne don
par onsequent qu'une limite tres superieure.
Tous les resultats que nous presentons dans e hapitre sont alules a partir de
la temperature T de sublimation libre (f=1) au point sub-solaire. Nous avons hoisi
trois valeurs dierentes de l'inertie thermique pour aluler T a partir de l'Eq. (2.15),
representatives des valeurs de la Table 2.4, page 44 : 0, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. D'autre
part, nous hoisissons une masse volumique 
0
=  = 600
+900
 400
kgm
 3
(1P/Halley, Sagdeev
et al., 1988) et deux valeurs du rayon r
n
=1km ou 5 km.
La Figure 4.2 donne le rayon ritique a

en fontion de la distane helioentrique.
Suivant la densite et la taille du noyau, a 1UA du Soleil, des grains de 4 m a 10m
peuvent s'ehapper s'ils existent. L'inertitude provient essentiellement de la masse volu-
mique du noyau qui est mal determinee. Au fur et a mesure que l'on s'eloigne du Soleil, la
taille des grains qui peuvent s'ehapper diminue. a

est une fontion lineaire de la distane
helioentrique jusqu'a 4UA, en ehelle log log, et ne depend pas de l'inertie thermique.
Au-dela de 4UA, a

dero^t tres rapidement pour atteindre moins de 1 m a 6UA et moins
de 1m a 10UA, et depend fortement de l'inertie thermique. En eet, plus l'inertie ther-
mique est grande, plus la temperature T au point sub-solaire et don Z(T ) sont faibles
(f. Figure 2.16, page 46), et plus la valeur de a

est petite selon l'Eq. (4.1).
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Figure 4.2 { Rayon ritique des grains pouvant s'ehapper du noyau au ours de la sublimation,
en fontion de la distane helioentrique. En haut, le rayon du noyau vaut 1 km et en bas,
5 km. Trois valeurs de l'inertie thermique ont ete utilisees, 0, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. La zone
hahuree orrespond a l'inertitude sur la masse volumique,  = 600
+900
 400
kgm
 3
.
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Comme nous l'avons vu preedemment, le modele utilise pour aluler a

est une
approximation qui donne une limite superieure de a

ar l'energie requise pour deoller le
grain de la surfae du noyau n'est pas prise en ompte. Si les blos de 1 voir 10m peuvent
theoriquement s'ehapper du noyau d'apres la Figure 4.2, la realite est sans doute bien
dierente. En eet, la glae d'eau situee sous es blos n'est jamais ensoleillee et est
thermiquement isolee de la surfae (f. setion 4.3). Don, ette glae ne se sublime pas et
les blos plus gros que 1m ne peuvent pas e^tre ejete de la surfae par le gaz, s'ils existent.
En utilisant un autre formalisme pour a

dans les as ou le taux de prodution est eleve,
Huebner (1970) a montre que les blos de plus de 10 m ne pouvaient pas s'ehapper.
Par ailleurs, omme le notent Brin & Mendis (1979), e n'est pas pare que les grains
dont le rayon a est inferieur a a

peuvent s'ehapper, qu'ils le font neessairement tous : ela
depend du rapport poussiere/gaz. Si e rapport est superieur a 2, il est energetiquement
impossible d'ejeter tous les grains de poussiere ar ils sont trop nombreux (e.g., Prob-
stein, 1968; Ip & Mendis, 1974). Nous supposons dans notre as un rapport poussiere/gaz
inferieur a 2 et que par onsequent tous les grains dont le rayon a est inferieur a a

s'ehappent eetivement du noyau. Cette hypothese est tout a fait realiste et par exemple,
les observations ISOCAM de la omete 46P/Wirtanen donnent un rapport poussiere/gaz
de 1 (Colangeli et al., 1998).
En onlusion, le modele utilise dans la litterature depuis les annees 50 pour aluler
a

donne une limite superieure pour a

et ne s'applique sans doute pas aux blos de
plus de 1m (voir moins). Pour le moment, nous ne onnaissons pas preisemment les
arateristiques physiques de la surfae des noyaux ometaires et auun modele dans
la litterature ne alule de faon rigoureuse a

. Nous esperons que la mission Rosetta
permettera de larier e point mais en attendant, nous devons nous ontenter de e
modele.
4.2.1 La rou^te par aumulation
Les grains de poussiere dont le rayon a est superieur a a

sont trop lourds pour e^tre
ejetes et forment un \rou^te par aumulation" (CA) a la surfae du noyau. Soit une
distribution en taille des grains N(a) telle que N(a)da / a
 q
da ave q=4 (Lamy et al.,
1987; Colangeli et al., 1998). Soit V (a) =
4
3
a
3
le volume d'un grain de rayon a que nous
supposons spherique. La fration volumique f
CA
des grains de poussiere qui ne peuvent
pas s'ehapper et qui forment une rou^te par aumulation est egale a :
f
CA
=
R
a
max
a

N(a)V (a)da
R
a
max
a
min
N(a)V (a)da
=
R
a
max
a

a
 q
a
3
da
R
a
max
a
min
a
 q
a
3
da
=
ln(a
max
=a

)
ln(a
max
=a
min
)
(4.3)
ou a
max
et a
min
sont respetivement le rayon maximum et minimum de la distribution
en taille des grains de poussiere. Nous adoptons a
max
= 10
 1
m et a
min
= 10
 8
m. Ii, la
fration volumique f
CA
est egale a la fration massique, que l'on obtient en remplaant
V (a) par V (a) au numerateur et au denominateur, e qui ne modie evidemment pas
l'expression nale de f
CA
.
La Figure 4.3 montre la fration f
CA
de grains de poussiere qui forment une rou^te
par aumulation a la surfae du noyau en fontion de la distane helioentrique, ave les
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hypotheses et le jeu de parametres I,  et r
n
donnes plus haut. Plus la omete est loin du
Soleil, plus f
CA
est grand. L'inertitude sur la densite induit une inertitude importante
sur la valeur de f
CA
, representee par la zone hahuree. Pour =600 kgm
 3
, en dea de
3UA pour un noyau de 1 km de rayon et en dea de 1.6UA pour un noyau de 5 km
de rayon, moins de 1% de la poussiere reste a la surfae du noyau. En revanhe, toujours
pour =600 kgm
 3
mais quelque soit le rayon du noyau, au-dela de 4UA, plus de 10%
de la poussiere reste a la surfae ; ette proportion atteint plus de 50% au-dela de 7UA
et plus de 90% au-dela de 10UA. L'expliation est simple : plus la omete est loin du
Soleil, plus la sublimation est faible, et moins le gaz peut entrainer des grains de tailles
importantes. Don, plus la distane helioentrique est grande, plus les grains qui restent
a la surfae du noyau sont nombreux.
Le temps pour former une rou^te par aumulation 
CA
est egal a :

CA

L
f
CA
(1  f)Z(T )
(4.4)
ou L [m℄ est l'epaisseur de rou^te neessaire pour inhiber la sublimation de la glae
d'eau. Nous avons hoisi L = 5 ou  [m℄ est la longueur arateristique de l'onde de
haleur, donnee par l'Eq. 2.17 (page 25). A ette profondeur, les variations diurnes de
temperature sont egales a moins de 1% de elles en surfae. En utilisant des valeurs
standards pour , , C et P , et la denition de I =
p
C, nous obtenons L = 5  5mm
pour I = 10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et 50mm pour I = 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. Le alul de 
neglige la diusion du gaz dans la rou^te et L peut-e^tre plus grand, omme explique dans
la setion 4.3.
La Figure 4.4 montre le temps 
CA
neessaire pour avoir une quantite suÆsante de
poussiere a la surfae du noyau pour former une rou^te par aumulation, en fontion
de la distane helioentrique. Nous supposons une masse volumique =600 kgm
 3
et une
fration f de glae d'eau dans les zones atives entre 0.1 et 0.9. Le as I=0JK
 1
m
 2
s
 1=2
est exlu puisqu'il implique L = 0mm, et don 
CA
= 0, e qui n'est pas possible ; la rou^te
ne peut pas se former instantanement !
En dea de 2.8UA pour un rayon de 1 km et en dea de 1.5UA pour un rayon de
5 km, la formation d'une rou^te n'est pas possible puisqu'elle neessite un temps inni.
Cei est direement lie a f
CA
qui tend vers zero a e moment. Au-dela de 4UA pour
I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et au-dela de 6UA pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, la formation d'une
rou^te neessite plus de 10 ans, e qui est superieur a la periode de revolution de la plupart
des SPC et don irrealiste. Dans les autres as, la formation d'une rou^te par aumulation
est possible et suivant r
n
, I et f , son temps de formation varie de quelques jours a quelques
mois. La formation d'une rou^te est toujours plus longue pour I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
que
pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
ar l'epaisseur de rou^te requise est plus grande (5 m ontre
5mm). Pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, la formation d'une rou^te est tres rapide autour 2UA
si le rayon vaut plus de 5 km : quelques jours seulement !
Si l'epaisseur de la rou^te, L, est 10 fois plus grande, son temps de formation sera
10 fois plus long. Neanmoins, me^me dans es onditions, la formation d'une rou^te reste
possible autour de 2UA pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
puisqu'elle ne prendra que quelques
semaines. En e sens, nos resultats onrment eux de Rikman et al. (1990) et Brin &
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Figure 4.3 { Fration des grains de poussiere qui forment une rou^te par aumulation a la
surfae du noyau, en fontion de la distane helioentrique. En haut, le rayon du noyau vaut 1 km
et en bas, 5 km. Trois valeurs de l'inertie thermique ont ete utilisees, 0, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
La zone hahuree orrespond a l'inertitude sur la masse volumique,  = 600
+900
 400
kgm
 3
.
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Mendis (1979) : la formation d'une rou^te est possible loin du Soleil mais diÆile a moins
de 1.5UA.
Dans ette analyse, nous rappellons que la temperature T est alulee au point sub-
solaire. A un angle zenithal plus eleve, T et don Z(T ) diminuent. Par onsequent, selon
l'Eq. (4.4), plus l'angle zenithal est eleve, plus le temps pour former une rou^te par a-
umulation est long. A 45
o
, ela demande 20% de temps en plus qu'au zenith (0
o
) et a
60
o
, 60% de temps en plus. Notre etude donne don une valeur inferieure du temps de
formation de la rou^te, qui peut-e^tre plus long.
Mais, tous es resultats sont bases sur le alul standard de a

(Eq. 4.1) qui, omme
nous l'avons vu preedemment, donne une limite superieure pour a

. Si a

est surestime
d'un fateur 10, la formation d'une rou^te devient alors possible a moins de 1.5UA du
Soleil, omme le montre la Figure 4.5 pour un rayon de 1 km. Le temps de formation
varie de quelques jours a quelques mois suivant la valeur de f et I. Pour un rayon de
5 km, le temps de formation serait enore plus ourt, et la formation d'une rou^te enore
plus probable.
4.2.2 La rou^te ballistique
Nous denissons a
e
omme etant le rayon d'une partiule qui peut juste atteindre la
vitesse de liberation du noyau. Les grains de poussiere qui peuvent s'ehapper du noyau
(a < a

) mais qui sont trop lourds pour atteindre la vitesse de liberation (a > a
e
),
retombent sur le noyau sous l'ation de la gravite ou ils forment une \rou^te ballistique"
(CB). De la me^me faon que pour la rou^te par aumulation, nous denissons f
CB
la
fration volumique (mais aussi massique) des grains de poussiere qui forment une rou^te
ballistique par :
f
CB
=
R
a

a
e
N(a)V (a)da
R
a
max
a
min
N(a)V (a)da
=
R
a

a
e
a
 q
a
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da
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a
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 q
a
3
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=
ln(a

=a
e
)
ln(a
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=a
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)
(4.5)
La vitesse terminale V
e
des grains de poussiere de rayon a
e
qui s'ehappe du noyau est
donnee par (Delsemme & Miller, 1971) :
V
e
= V
g
 
1 
s
a
e
a

!
(4.6)
d'ou :
f
B
=
ln

1 
V
e
V
g

 2
ln(a
max
=a
min
)
(4.7)
ave V
e
=
q
8
3
GR
2
n
 [m s
 1
℄.
La Figure 4.6 montre la fration f
CB
de grains de poussiere qui forment une rou^te
ballistique en fontion de la distane helioentrique. Nous onstatons que ette valeur
est tres faible et quasiment independante de la distane helioentrique, pour un rayon
donne, quels que soient les parametres I et f : f
CB
 0:0003 pour un rayon de 1 km et
f
CB
 0:0015 pour un rayon de 5 km. Plus le noyau est gros, plus sa gravite est importante,
et plus il peut retenir les grains de poussiere qui s'ehappent.
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Figure 4.4 { Temps de formation d'une rou^te par aumulation des grains de poussiere a la
surfae du noyau, en fontion de la distane helioentrique. En haut le rayon du noyau vaut 1 km
et en bas 5 km. Deux valeurs de l'inertie thermique ont ete utilisees, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
La masse volumique vaut =600 kgm
 3
et la zone hahuree orrespond a l'inertitude sur la
fration de glae d'eau dans les zones atives, 0:1 < f < 0:9.
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Figure 4.5 { Temps de formation d'une rou^te par aumulation des grains de poussiere a la
surfae du noyau, en fontion de la distane helioentrique. Deux valeurs de l'inertie thermique
ont ete utilisees, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. La masse volumique vaut =600 kgm
 3
et la zone
hahuree orrespond a l'inertitude sur la fration de glae d'eau dans les zones atives, 0:1 <
f < 0:9. La valeur de a

a ete divisee par 10 par rapport a la gure 4.4.
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Figure 4.6 { Fration des grains de poussiere qui forment une rou^te ballistique a la surfae du
noyau, en fontion de la distane helioentrique, pour un rayon de 5 km (en haut) et 1 km (en
bas). Trois valeurs de l'inertie thermique ont ete utilisees, 0, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. La zone
hahuree orrespond a l'inertitude sur la masse volumique,  = 600
+900
 400
kgm
 3
.
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Le temps pour former une rou^te ballistique vaut :

CB

L
f
CB
(1  f)Z(T )
(4.8)
La Figure 4.7 montre le temps 
CB
de formation d'une rou^te ballistique en fontion
de la distane helioentrique. Dans le as d'un rayon de 1 km, e temps est toujours trop
long. Pres du Soleil, a 1UA, la omete ne reste que quelques semaines alors que le temps
de formation d'une rou^te ballistique est de 1 an dans le meilleur des as, et loin du soleil,
a plus de 6UA, e temps de formation atteint plus de 10 000 ans, e qui est beauoup plus
long que la periode de revolution des SPC. Ainsi, les ometes a ourte periode d'un rayon
de 1 km ne peuvent pas former de rou^te ballistique. Dans le as d'un rayon de 5 km, les
onditions sont un peu plus favorables, me^me si le temps de formation est enore tres long,
a savoir plusieurs mois a 1UA et plusieurs sieles a plus de 6UA. Ces resultats montrent
que la formation d'une rou^te ballistique sur les ometes est peu probable, sauf sur les
noyaux de taille importante qui ont une gravite plus grande.
4.3 Inuene de la rou^te sur le taux de prodution
H
2
O
Le omportement thermique de la rou^te est derit par l'Eq. (2.14), page 24. La ondu-
tion de la haleur dans la rou^te permet de transferer une partie de l'energie solaire reue en
surfae a l'interieur du noyau, sous la rou^te, pour y sublimer la glae d'eau. En premiere
approximation, la glae d'eau situee sous la rou^te est pure et toutes les moleules d'eau
sublimees atteignent la surfae en diusant a travers le noyau, ou elle s'ehappent.
La Figure 4.8 montre le taux de prodution en fontion de l'epaisseur de la rou^te,
pour dierentes valeurs de l'inertie thermique et dierentes distanes helioentriques. De
faon a failiter les omparaisons, le taux de prodution est normalise au taux de subli-
mation libre au point sub-solaire a 1UA du Soleil, ave I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. Le taux
de prodution diminue lorsque l'epaisseur de la rou^te augmente. En eet, plus la rou^te
est epaisse, plus elle absorbe d'energie, et plus la temperature de sublimation de la glae
situee sous ette derniere est faible. D'autre part, de faon evidente, plus la omete est
situee loin du Soleil, plus le taux de prodution est faible ar il y a moins d'energie solaire
disponible.
Dans tous les as de gures, le taux de prodution dero^t d'abord lentement au fur et
a mesure que l'epaisseur augmente puis, a partir d'une ertaine epaisseur, il dero^t tres
rapidement. La assure se produit pour une epaisseur d'autant plus ne que la distane
helioentrique est grande et que l'inertie thermique est faible. Ainsi, si la rou^te depasse
une ertaine epaisseur ritique, elle inhibe ompletement le taux de prodution. Ce resultat
est en aord ave les travaux de Julian et al. (2000). Pour I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, ette
epaisseur ritique vaut entre 1 et 4mm et pour I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
entre 10 et 40mm.
Cela valide et justie l'hypothese que nous avons faite preedemment dans le alul du
temps de formation de la rou^te  selon laquelle une rou^te d'epaisseur 5, soit 5mm pour
I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
et 50mm pour I=100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
est suÆsante pour bloquer la
sublimation de la glae d'eau.
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Figure 4.7 { Temps de formation d'une rou^te ballistique a la surfae du noyau, en fontion
de la distane helioentrique. En haut, le rayon du noyau vaut 1 km et en bas, 5 km. Deux
valeurs de l'inertie thermique ont ete utilisees, 10 et 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
. La masse volumique
vaut =600 kgm
 3
et la zone hahuree orrespond a l'inertitude sur la fration de glae d'eau
dans les zones atives, 0:1 < f < 0:9.
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Figure 4.8 { Taux de prodution en fontion de l'epaisseur de la rou^te, pour dierente valeurs
de l'inertie thermique et dierentes distanes helioentriques. Le taux de prodution est normalise
au taux de sublimation libre au point sub-solaire, a 1UA du Soleil, ave I=10 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
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Neanmoins, ette analyse ne tient pas ompte de la diusion du gaz dans la rou^te qui
permet de transporter plus d'energie dans la rou^te a travers les pores, e qui induit une
temperature plus importante en-dessous de la rou^te que elle que nous avons alulee et
don un taux de prodution plus grand (Skorov et al., 1999). Par onsequent, l'epaisseur
de rou^te neessaire pour inhiber la sublimation de la glae d'eau peut-e^tre plus grande
que elle donnee par notre modele, et le temps de formation de la rou^te plus long. Mais,
omme nous l'avons vu preedemment, me^me si ette epaisseur L est 10 fois plus grande,
la formation d'une rou^te par aumulation reste quand me^me possible et nos resultats
sont don robustes.
4.4 Conlusions
Finalement, la formation d'une rou^te par aumulation semble possible pour les
ometes, me^me si les inertitudes sur son temps de formation 
CA
sont grandes. Une
meilleure onnaissane de la densite () et de la distribution en taille des grains de
poussiere (a
max
, a
min
et la pente q) des noyaux ometaires permettrait de reduire
onsiderablement es inertitudes. De me^me, le alul du rayon ritique a

utilise un
modele simpliste developpe dans les annees 50 et est lui aussi une soure d'inertitude
importante. Quant a la formation d'une rou^te ballistique, elle est moins probable, me^me
si elle n'est pas exlue sur les noyaux de taille importante.
Mis ensemble, les resultats de la setion 4.2 et 4.3 illustrent bien l'importane que peut
jouer la rou^te dans les regions atives. En eet, la rou^te peut se former rapidement, si
les onditions sont reunies, et e^tre suÆsamment eÆae pour diminuer onsiderablement
l'ativite. Cet eet pourrait expliquer, entre autres, la dissymetrie des taux de produ-
tion pre- et post-perihelie observee sur plusieurs ometes (e.g. 46P/Wirtanen, artile III
page 5.8.2).
Toutefois, la modelisation de la rou^te est omplexe et notre etude ne prend pas en
ompte tous ses aspets. Notamment, nous ne tenons pas ompte de l'advetion du gaz
dans la rou^te qui permet de transporter l'energie de la surfae vers les ouhes internes
du noyau (et reiproquement) a travers les pores (Skorov et al., 1999). De plus, nous
ne tenons pas ompte du \ooking eet". Ce phenomene, observe experimentalement,
fait que si les pores sont tres petits (1mm), la temperature en dessous de la rou^te est
superieure a la temperature de surfae. En eet, l'energie transmise a travers la rou^te
s'aumule sous ette derniere puisque la vapeur d'eau ne peut plus s'ehapper par les
pores qui sont trop petits. Les moleules d'eau sublimees se reondensent don, liberant
ainsi de la haleur, e qui augmente la temperature. Ce phenomene, non negligeable, est
d'autant plus important que la rou^te est epaisse.
Les travaux de Davidsson & Skorov (2002) montrent aussi un autre aspet lie aux
pores. Suivant la taille des grains et la porosite du noyau, l'energie reue du Soleil n'est
pas absorbee uniquement en surfae mais sur une ertaine epaisseur, gra^e aux reexions
multiples de la lumiere a travers les pores. Pour une porosite de 0.7, le ux est aborbe sur
une epaisseur de 1mm, 1 m et 10 m pour une taille des grains de 0.1mm, 1mm et 1 m
respetivement. Ce phenomene diminue la temperature de surfae puisque moins d'energie
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y est reellement disponible et peut introduire des erreurs substantielles dans les modeles
thermiques selon les auteurs, qui ne quantient malheureusement pas ette inertitude.
Finalement, nous voyons ombien il est diÆile de modeliser l'inuene d'une rou^te
sur les regions atives. De nombreux proessus sont a prendre en ompte et nos resultats,
en aord ave eux de plusieurs auteurs, sont neanmoins disutables et perfetibles. Une
meilleure determination des proprietes physiques de la poussiere dans la oma et a la
surfae du noyau est absoluement neessaire pour reduire les inertitudes et approfondir
e domaine de reherhe.
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Ce hapitre presente les resultats obtenus sur la araterisation du noyau des ometes
Hale-Bopp (C/1995O1), 55P/Tempel-Tuttle, 126P/IRAS, 103P/Hartley 2, 22P/Kop,
46P/Wirtanen, IRAS-Araki-Alok (C/1983H1) et 2P/Enke, de elui des Centaures
Chiron (2060) et Chariklo (1997CU26) et de elui des ometes rasantes. Nous utili-
sons les observations infrarouges eetuees par le satellite ISO et les observations visibles
realisees par HST. Ces observations sont parfois ompletees d'observations publiees dans
la litterature, notamment pour les taux de prodution H
2
O. Elles sont toutes interpretees
par les modeles thermiques presentes au hapitre 2, en utilisant d'une part les methodes du
hapitre 3 pour determiner les parametres physiques du noyau, et d'autre part la theorie
du hapitre 4 pour la formation d'une rou^te en surfae (uniquement 46P/Wirtanen).
5.1 Seletion des ometes
Dans le adre de ette these, nous nous sommes interesses aux noyaux ometaires pour
determiner leurs proprietes physiques, de faon a verier et mieux omprendre le senario
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de formation et d'evolution du systeme solaire presente dans l'introdution (hapitre 1).
Pour ela, nous avons seletionne des ometes dans quatre familles dierentes, orres-
pondant a dierents stades de leur evolution : (i) des ometes a longue periode, jeunes
et peu evoluees (LPC pour \Long Period Comets"), (ii) des ometes a ourte periode,
a^gees et plus elaborees (SPC pour \Short Period Comets"), (iii) des Centaures, objets
intermediaires entre les objets de la einture de Kuiper et les SPC, et (iv) des ometes
rasantes, famille partiuliere de ometes, passant tres pres du soleil (q 0.05 UA), proba-
blement tres evoluees et en n de vie. Plus preisement, nous avons seletionne les objets
suivants :
(i) deux ometes a longue periode : Hale-Bopp (C/1995O1) et IRAS-Araki-Alok
(C/1983H1). Hale-Bopp a ete designee \target-of-opportunity" par le onsortium
ISO pour e^tre observee simultanement par les quatre instruments du satellite. Nous
avons reduit et interprete les donnees de la amera ISOCAM. IRAS-Araki-Alok a
ete seletionne de faon a omparer les resultats de ette LPC ave eux de Hale-
Bopp et pare que de nombreuses observations visibles et infrarouges de ette omete
sont disponibles dans la litterature, e qui est essentiel pour mettre en oeuvre nos
modeles thermiques.
(ii) six ometes a ourte periode : 2P/Enke, 22P/Kop, 46P/Wirtanen, 55P/Tempel-
Tuttle, 103P/Hartley 2 et 126P/IRAS. Parmis es ometes, deux ont ete hoi-
sies ar elles sont la ible de missions spatiales a venir ; il s'agit de la omete
46P/Wirtanen, ible de la mission ROSETTA
1
, et de la omete 2P/Enke, ible
de la mission CONTOUR (malheureusement detruite). Les quatres autres ometes
(22P/Kop, 55P/Tempel-Tuttle, 103P/Hartley 2 et 126P/IRAS) ont ete hoisies
pour leurs onditions favorables d'observation par le satellite ISO pendant sa duree
de vie, a savoir un ux suÆsamment important pour pouvoir utiliser la methode
Lamy & Toth (1995) et separer ainsi la ontribution de la oma de elle du noyau.
(iii) deux Centaures : Chiron (2060) et Chariklo (1997CU26). Chiron a ete hoisi puisque
nous avions a notre disposition les donnees de son observation par ISO en juin
1996. Chariklo a ete seletionne en raison des donnees visibles, infrarouges, radios
et spetrosopiques, toutes disponibles dans la litterature, permettant ainsi une
omparaison ave Chiron. D'autre part, de la glae d'eau a ete trouvee a la fois
sur Chariklo (Brown, 2000) et sur Chiron (Foster et al., 1999; Luu et al., 2000), e
qui rendait une etude omparative de es deux objets d'autant plus interessante.
(iv) pour les ometes rasantes, nous avons fait une etude theorique generale suite aux
observations realisees par le oronographe LASCO (Bruekner et al., 1995) a bord
du satellite SOHO (Domingo et al., 1995). Nous n'avons pas seletionne de omete
rasante partiuliere pour ette etude.
Dans un premier temps, nous presentons l'etude des ometes observees ave le satel-
lite ISO a travers l'artile I \ISOCAM Observations of Cometary Nulei" (Jorda et al.,
2000, setion 5.2). Cet artile ne donne pas tous les details de l'interpretation des ob-
servations ISOCAM et il est omplete par l'analyse detaillee du noyau des ometes Hale-
Bopp (setion 5.3) et 55P/Tempel-Tuttle (setion 5.4), inluant les observations HST, ainsi
1
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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que du noyau des ometes 126P/IRAS (setion 5.5) et 103P/Hartley2 (setion 5.6). Nous
presentons ensuite une etude des observations ISO et HST de la omete 22P/Kop a
travers l'artile II \The Nuleus of Comet 22P/kop and Its Inner Coma" (Lamy et al.,
2002b, setion 5.7). Puis, nous presentons l'etude realisee sur la omete 46P/Wirtanen,
ible de la mission ROSETTA
2
, ave l'artile III \Ativity on the Surfae of the Nuleus
of Comet 46P/Wirtanen" (Groussin & Lamy, 2002a, setion 5.8). Cet artile est omplete
d'une etude sur l'historique du noyau de la omete 46P/Wirtanen, etude realisee en ol-
laboration ave G.Valsehi (setion 5.8.3). Nous poursuivons ensuite ave l'etude des
Centaures Chiron (2060) et Chariklo (1997CU26) a travers l'artile IV \Properties of
the nuleus of Centaurs Chiron and Chariklo" (Groussin et al., 2002, setion 5.9). En-
suite, nous presentons les resulats obtenus sur le noyau de la omete IRAS-Araki-Alok
(C/1983H1) a partir des donnees disponibles dans la litterature (setion 5.10), puis nous
presentons une etude de l'ativite du noyau de la omete 2P/Enke, qui etait la ible de
la mission CONTOUR (setion 5.11). Enn, nous presentons l'etude theorique generale
eetuee sur le noyau des ometes rasantes (setion 5.12).
5.2 Le noyau des ometes observees par ISO
5.2.1 Introdution
Nous presentons ii l'etude des noyaux ometaires qui ont ete observes par la amera
ISOCAM du satellite ISO d'otobre 1996 a fevrier 1998. Six ometes sont onernees par
ette etude : Hale-Bopp (C/1995O1), 55P/Tempel-Tuttle, 126P/IRAS, 103P/Hartley 2,
22P/Kop et 46P/Wirtanen. Les resultats ont fait l'objet d'un artile de synthese qui
explique la redution des donnees ISOCAM, utilise la methode Lamy & Toth (1995) pour
separer le signal du noyau de elui de la oma et donne les prinipales arateristiques
des dierentes noyaux ometaires etudies. Par la suite, nous ferons referene a et artile
sous le nom de \artile I". Par soui de onision, l'artile de ontient pas tous les details
de l'analyse ayant permis de determiner les arateristiques de es dierents noyaux.
L'analyse omplete de haque omete est presentee par la suite, dans les setions 5.3 a 5.8.
5.2.2 Artile I : \ISOCAM Observations of Cometary Nulei"
Resume : des images ISOCAM des ometes Hale-Bopp (C/1995O1), 22P/kop,
46P/Wirtanen, 55P/Tempel-Tuttle, 103P/Hartley 2 et 126P/IRAS ont ete obtenues entre
7.8 et 15m en Ot.-Nov. 1996 et en Jan.-Fev. 1998 dans le but de arateriser leurs
noyaux a partir de leur emission thermique. Toutes les images ont ete orrigees du ou-
rant d'obsurite, de la non-uniformite des deteteurs et de l'eet de stabilisation du gain,
en utilisant une methode standard disponible dans le logiiel CIAV3.0. Ensuite, un trai-
tement base sur des routines IDL a ete applique pour preserver la region du noyau de la
soustration des osmiques et eliminer les images ontenant un trop fort pourentage de
osmiques. Le signal du noyau a ete mesure en ajustant les donnees a un modele inluant
2
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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la ontribution de la oma et elle du noyau. En ombinant les ux thermiques ave les ux
mesures dans le domaine visible, obtenus par la me^me tehnique a partir des images HST,
nous avons deduit la taille et l'albedo geometrique de trois ometes (C/1995O1, 22P et
55P). Pour les ometes 103P et 126P, nous avons seulement deduit leur taille. Les rayons
obtenus varient de 0.56 km (103P) a 56 km (C/1995O1). Les albedos geometriques obte-
nus varient de 0.02 et 0.07, e qui est en aord ave les mesures eetuees preedemment
sur plusieurs noyaux.
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ABSTRACT
ISOCAM images of omets C/1995 O1 (Hale-
Bopp), 22P/Kop, 46P/Wirtanen, 55P/Tempel-
Tuttle, 103P/Hartley 2 and 126P/IRAS were ob-
tained between 7:8 and 15m in Ot.-Nov. 1996
and Jan.-Feb. 1998 in order to haraterize their nu-
leus by deteting their thermal emission. All im-
ages were orreted for the dark urrent, detetor
non-uniformity and transient eets with standard
methods available in CIA V3.0. Further IDL based
proessing is performed to orret the images from
the overshot, preserve the nulear region from glith
removal and eliminate images with a high perentage
of glithes. The signal from the nuleus was mea-
sured by tting the data with a model inluding the
ontribution from both the oma and the nuleus. By
ombining the thermal uxes with the visible uxes,
obtained with the same tehnique from HST images,
we derived the size and geometri albedo of three
omets (C/1995 O1, 22P and 55P). For omets 103P
and 126P, we only derived their size. The radii range
from 0.56 km (103P) to 56 km (C/1995 O1). The
determined geometri albedos are between 0.02 and
0.07, in agreement with previous measurements on
several other nulei.
Key words: ISO; infrared astronomy; Comet nulei.
1. INTRODUCTION
It is widely thought that omets represent, at some
level, the fundamental building bloks of the solar
system, the primordial planetesimals whih oalesed
to form Uranus and Neptune and whih also may

ISO is an ESA projet with instruments funded by ESA
Member States (espeially the PI ountries: Frane, Germany,
the Netherlands and the United Kingdom) and with the par-
tiipation of ISAS and NASA.
have delivered a large fration of the volatiles to the
inner planets. It is therefore important to under-
stand the gross distribution of basi properties among
ometary nulei. The most fundamental property is
perhaps the distribution of sizes and shapes, yet this
distribution is essentially unknown beause of the
great observational diÆulty in deteting ometary
nulei. Indeed they are intrinsially faint when far
from the Sun and are usually immersed in a bright
oma when near the Sun. Their diret, ground-based
observation is therefore limited to those few that are
devoid of omae. Optial photometry alone or, even
better, ombined with infrared photometry, produed
the best results so far for omets 49P/Arend-Rigaux,
28P/Neujmin 1, 10P/Tempel 2 and 2P/Enke. A
piture is emerging of very dark objets with ge-
ometri albedo in the range 0.02 to 0.04. Out-
standing progress was ahieved by the observations
of 1P/Halley with the GIOTTO and VEGA spae
probes whih revealed, an irregular, highly elongated
body with a geometri albedo of 0.04. While yield-
ing the highest resolution images of a nuleus yet, the
spae probes have only provided us with a snapshot
of one omet at a partiular time as the yby times
were too short to witness any rotation.
Although several spae missions are planned to visit
omets in the oming years (Stardust, Deep-Spae 1,
Contour, Rosetta, Deep Impat), they will only re-
veal a few more nulei, the basi properties of some
of them being already known. Spae missions are not
suited to a survey whih requires a dierent strategy.
A rst solution to the problem onsists in detet-
ing ometary nulei far from the Sun when they are
presumed to have negligible ativity. This approah
suers however from the unertain ontamination by
an unresolved oma. Reent work (Meeh 1993) has
demonstrated that many omets exhibit omae at he-
lioentri distanes greater than 10 AU owing to sub-
limation from highly volatile ies like CO, and CO
2
.
At the orrespondingly large geoentri distane, the
signature of a faint oma an beome indistinguish-
able from the seeing disk, and the observed signal an
2be dominated by this oma even though the omet
has a \stellar" appearane.
In the past years, we have pioneered a new method
whih onsists in observing the omet with suÆient
spatial resolution in order to photometrially resolve
the nuleus (Lamy and Toth 1999). This requires tak-
ing high spatial resolution images in order to redue
the oma signal (an extended soure) per pixel thus
allowing to unover the unresolved nuleus (a point
soure). In the visible, this is only possible with the
Hubble Spae Telesope and its Planetary Camera for
whih the spatial extent of the pixel amounts to 0.045
ar seonds and we have suessfully deteted and
haraterized the nuleus of 9 omets so far. In this
paper, we report the outome of a similar and om-
plementary program to detet the thermal infrared
emission from ometary nulei using the ISOCAM
amera of the ISO infrared satellite.
2. THE OBSERVATIONS
2.1. Targets seletion
The feasibility study of our program to detet
ometary nulei was undertaken in 1993, well before
the all for proposals. The thermal emission of a
nuleus and of its surrounding dust oma were alu-
lated for various physial parameters and geometrial
onditions. This demonstrated that, under favorable
irumstanes, the ontrast of the nulear signal over
that of the oma was suÆient to allow its dete-
tion. Our aepted proposals onsisted in a regular
program devoted to short-period omets and a target
of opportunity program aimed at observing a poten-
tial new omet. Our seletion proedure started by
onsidering those short-period omets whih will re-
turn to perihelion during the ISO lifetime. For eah
omet, observing windows were seleted using the
\sky visibility maps" available in the ISO Observer
Manual, and with the online visibility tool available
on the ESA web site when it beame available. We
then alulated an upper limit for the expeted ux
F
nu
from the nuleus during eah window, assum-
ing that all the surfae was at the equilibrium tem-
perature of a blakbody. The radius of the nulei
was either found in the literature when available or
simply guessed. The thermal ux F
dust
from the
dust oma in a pixel of 1.5 ar seonds was alu-
lated from measurements of the [Af℄ parameter by
A'Hearn et al. 1995. We assumed a dust tempera-
ture (in K) of 320/
p
r
h
, where r
h
is the helioentri
distane (in AU) of the target during the observing
window (Gehrz et al. 1989). For a given omet, the
window during whih the ratio F
nu
=F
dust
reahed
a maximum was seleted and the orresponding As-
tronomial Observational Templates (AOTs) entered
into the ISO data base.
At this stage, 22P/Kop, 45P/Honda-Mrkos-
Pajdusakova, 46P/Wirtanen and 100P/Hartley 1
were seleted. Unfortunately, the observations of
45P and 100P were srewed by the ISO operators
and they were later replaed by 126P/IRAS and
103P/Hartley 2. Thanks to the ISO Supplemen-
tal Call, we obtained additional observing time for
omets 55P/Tempel-Tuttle and 133P/Elst-Pizarro.
Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp) was observed as a
target-of-opportunity by a oordinated team with the
four ISO instruments. Unfortunately, this very bright
omet was not observable when within 2.7 AU from
the Sun. Therefore, we seleted the window during
whih the omet was at its shortest geoentri dis-
tane for our imaging program in order to maximize
the ratio F
nu
=F
dust
in the near-nuleus region.
2.2. Observational irumstanes
Table 1. Cirumstanes and parameters of the obser-
vations.
Comet Date
y
Date
z
N
x
Filters
(begin, UT) (end, UT) (LW#)
H.-B.
{
01/10/96 14:08 13/10/96 06:13 26 4,6,7,8,9
22P 15/10/96 15:30 15/10/96 22:58 7 10
126P 12/11/96 12:10 12/11/96 22:14 7 10
46P 12/11/96 22:23 13/11/96 03:49 70 10
133P 16/01/98 15:41 16/01/98 15:58 1 10
55P 31/01/98 10:19 04/02/98 13:25 16 5,6,7,8,9
103P 05/02/98 10:04 05/02/98 11:02 3 2,3,10
y
UT date and time at the beginning of the rst visit.
z
UT date and time at the end of the last visit.
x
Number of visits.
{
Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp).
Table 2. Helioentri r
h
, geoentri distanes  and
phase angles  for the observed omets.
Comet r
h
 
(AU) (AU) (
o
)
H.-B.
{
2.74-2.88 2.99-3.03 19.1-19.5
22P 1.89 1.32 30.1
126P 1.71 1.31 35.2
46P 1.82 1.69 32.4-32.5
133P 3.42 2.96 15.6
55P 1.05-1.08 0.63-0.76 63.6-64.4
103P 1.21 0.91 53.2
{
Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp).
All omets were imaged with the LW hannel of ISO-
CAM and with a PFOV of 1.5 ar seonds in Otober-
November 1996 and January-February 1998, during
the extended ISO mission (Table 1). In addition, one
visit of omet Hale-Bopp was performed with the SW
hannel. The observations of the short-period omets
overed a range of helioentri distanes of 1.05-1.89
AU, and a range of geoentri distanes of 0.63-
1.69 AU with the exeption of 133P/Elst-Pizarro.
Comet Hale-Bopp was also observed far from the
Sun, beyond 2.7 AU. The geometri onditions, in-
luding the phase angle, are provided in Table 2.
The faint omets were imaged only with the LW10
broadband lter entered at 11.5 m. The bright
omets Hale-Bopp and 55P/Tempel-Tuttle were ob-
served with several narrow-band lters overing a
wavelength range from 6:5 to 16m (Table 1). Gen-
erally, an observation of a given omet onsisted in at
3least 7 visits separated eah by at least 1.5 hours (ex-
ept for 133P/Elst-Pizarro and 103P/Hartley 2) to
allow the onstrution of the \thermal" lighturves.
2.3. Performanes
All omets were easily deteted with the exeption
of 133P/Elst-Pizarro. Hale-Bopp (C/1995 O1) is the
brightest omet and the signal-to-noise ratio exeeds
100 in the entral ondensation. 46P/Wirtanen is
the faintest one and, despite exposure times of 5 se
with a broadband LW10 lter, the signal is less than
20ADU=gain=se in the entral ondensation, yield-
ing signal-to-noise ratio of  20.
The ephemeris of our seleted omets were known
with a typial auray of 1 ar seonds, orrespond-
ing to less than one pixel in our images. Therefore,
the absolute pointing auray an be estimated by
measuring the distane from the entral ondensa-
tion to the enter of the frame. For all omets but
one, the pointing auray is better than 7 ar se-
onds with a mean value of 5:4 0:8 arseonds. It is
slightly less aurate for 103P/Hartley 2 as the o-
set reahed about 10 ar seonds. These values are
onsistent with the 2 absolute pointing error of 11.7
ar seonds speied in the pre-launh ISO Observer
Manual, but signiantly higher than the value given
by Leeh et al. 1998.
Figure 1. Right asension and delination of the in-
dividual pointings orresponding to a visit of omet
Hale-Bopp performed on Ot. 13 between 06:09 and
06:14 UT (le IIPH33102654.ts). The ross indi-
ates the average position. The sampling time of the
jitter is 0.5 seonds.
The jitter was of partiular importane for our sien-
ti analysis as it must not degrade the spatial res-
olution given by the angular extent of a pixel (1.5
ar seond). Sine omets have a signiant motion
ompared to stars, the ISOCAM observations had to
be performed in \traking mode", e.g. the satellite
performs a one-dimensional miro-raster to keep the
omet within the aperture. Thus, one observation
onsisted of multiple pointings, eah of them referred
to as a raster point, to orret for ometary motion.
For eah observation, the pointing information of the
satellite is stored in the orresponding IIPH le. A
typial example of the raw pointing data from suh a
Figure 2. Histogramm of jitter for Hale-Bopp observa-
tion IIPH33102654.fits. The omet was 80 perent
of the time within 0.34 ar seonds from the averaged
raster position (dotted line), 90 perent of the time
within 0.43 ar seonds from the averaged raster po-
sition (dashed line), and 95 perent of the time within
0.49 ar seonds from the averaged raster position
(dash-dot line).
le is shown in Figure 1. Based on this information,
we derived an average position for eah raster point
and alulated their radial osets from the globally
averaged position (the ross in Figure 1). An his-
togram of these osets is given in Figure 2.
3. PRE-PROCESSING OF THE IMAGES
3.1. Corretions for dark urrent, non-uniformities
and transient eets
The FITS tables were manually slied using the om-
mand X SLICER of the CAM Interative Analysis
software (CIA Version 3.0). This allowed to get the
SSCD orresponding to eah onguration for eah
omet. A general \Prepared Data Struture" (PDS)
ontaining the raw data was obtained with the two
ommands SSCD READ and GET SSCDSTRUCT as well
as additional information (observer, AOT#, lter,
...) with the ommand SSCD GET.
The raw data ontained in the PDS was then au-
tomatially proessed with an IDL routine alling
the CALIB STRUCT CIA ommand with the following
methods:
 subtration of a dark image seleted in the
CALG library (method=`alg'),
 division by a at-eld hosen in the CALG li-
brary (method=`alg'),
 deglithing using the temporal deglith method
(method=`temp').
For more details on these methods, see the ISO-
CAM Data User Manual Version 4.0 (Siebenmorgen
4et al. 1998). At this stage, a ube of proessed im-
ages P
ij
(t
k
) was reated. Several methods to orret
for the eets of the transient are available in CIA
(Siebenmorgen et al. 1998). We tested the following
methods: `s90', `fit3', `inv', and `vision' on
our Hale-Bopp images. The so-alled \Salay model"
(method=`fit3') was found to give the best results
and was used to obtain a transient-orreted ube of
images T
ij
(t
k
).
Further proessing was applied to the images in or-
der to protet the pixels ontaining the signal from
the nuleus, to avoid retaining images with too many
glithes, and to orret for the overshot. This pro-
essing was performed in two steps:
1. The individual images P
ij
(t
k
) are rejeted if the
number of glithes exeeds 5 perent of the total
number of pixels, or if glithes are found in the
\entral area", dened by all the pixels within
2

=D from the optoenter, where 

is the en-
tral wavelength of the lter, and D = 60 m is
the telesope aperture diameter. The N
sel
re-
maining images are alled P
ij
(t
l
) and T
ij
(t
l
).
2. The histogram H
ij
of the N
sel
values P
ij
(t
l
) of
the pixel (i; j) are omputed and analyzed in or-
der to alulate the pixel values of the nal image
F . We distinguish three ases, depending on how
fast the stabilization ours. If the histogram is
narrow and symmetri, the stabilization is fast,
and the pixel values of the remaining images are
simply summed, exluding the rst two and last
two images for whih the detetion of glithes is
not eÆient:
F
ij
=
N
sel
 2
X
l=3
P
ij
(t
l
) (1)
If the histogram is broad and/or asymmetri and
the signal is greater than S
over
= 80 ADU, we
look for an overshot. If the detetion is positive,
the pixel values of the images number l  l
over
obtained after the overshot are summed:
F
ij
=
N
sel
 2
X
l=l
over
P
ij
(t
l
) (2)
Finally, if the histogram is broad and/or asym-
metri, but no overshot is deteted or if the sig-
nal level is lower than S
over
, we sum the signal
of the images T
ij
previously orreted for the
transient eets:
F
ij
=
N
sel
 2
X
l=3
T
ij
(t
l
) (3)
This proess is repeated for all the pixels (i; j)
of the images, i.e., 32 32 times.
Proessed images of 130P/Hartley 2 are shown in
Figure 3.
Figure 3. Proessed ISOCAM images of omet
103P/Hartley 2 obtained with the LW10, LW2 and
LW3 lters at 11:5, 6:75 and 15m. These images
orrespond to a visit performed on 5 Feb. 1998 be-
tween 10:05 and 10:23 UT during ISO orbit #813.
The exposure times of the individual images were re-
spetively 2, 5 and 2 se. More than 100 images have
been aquired with eah lter, allowing an easy or-
retion for the transient eet.
3.2. Absolute alibration
The absolute alibration is performed using the
most reent fators for eah lter provided by ESA
(Siebenmorgen et al. 1998) and applying olor orre-
tion (Siebenmorgen et al. 1999). They are presented
in Table 3. We adopted olor temperatures given by
the law 430/
p
r
h
(in K), where r
h
is in AU. This law
is based on our measurement of the olor tempera-
ture of the nuleus of omet Hale-Bopp of 255 K at
r
h
 2:8 AU.
The unertainty aeting the absolute alibration of
the images an be estimated in the following way.
The dark urrent orretion introdues an error of
about 1 ADU/gain/se (Biviano et al. 1998a). For
the entral ondensation, this translates into an er-
ror of 1 to 7 perent, depending upon the signal level
ahieved for eah individual omet and lter. The
at-eld and transient orretions introdue a rela-
tive error of respetively  3 and 10 perent (Biviano
et al. 1998b; Abergel et al. 1998). The unertainty on
the ux measurement of the standard stars is about
5 perent (Siebenmorgen et al. 1998). We estimate
that the total error on the absolute ux alibration
does not exeed 15 perent, and is about 12 perent
for omets with high signal-to-noise ratios: C/1995
O1 (Hale-Bopp), 102P/Hartley 2 and 55P/Tempel-
Tuttle.
5Table 3. Adopted alibration fators.
Comet Temp.
y
Filter F
z
raw
F
x

(K) (LW#)
H.-B.
{
255 4 0.753 0.726
6 1.011 0.983
7 1.326 1.327
8 0.774 0.774
9 0.655 0.655
22P 310 10 4.129 4.365
126P 330 10 4.129 4.310
46P 320 10 4.129 4.337
55P 420 5 0.378 0.378
6 1.011 1.012
7 1.326 1.339
8 0.774 0.774
9 0.655 0.655
103P 390 2 2.330 2.358
3 1.973 1.995
10 4.129 4.154
y
Measured or assumed nuleus temperature, see text.
z
Nominal alibration fator (ADU/se/gain/mJy/pixel).
x
Color-orreted alibration fator (same units).
{
Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp).
4. ANALYSIS OF THE IMAGES
The thermal images reveal the ometary nuleus as
a few bright pixels rising above the diuse oma sig-
nal, the ontrast depending obviously upon the size
of the nuleus and the strength of its ativity. The
separation of the nuleus and oma signals must be
aurately performed in order to retrieve the orret
ux of the nuleus. The best approah onsists in
tting a parametri model of the expeted surfae
brightness to the observed images. The most gen-
eral model represented by a 2-dimensional array of
brightness values is simply given by
Model = [nuleus+ oma℄
 PSF (4)
where PSF denotes the point spead funtion of the
telesope and 
 represents the onvolution operator.
Under most irumstanes, the nuleus is unresolved
so that
nuleus = k
n
Æ() (5)
where Æ is the Dira's delta funtion,  is the radial
distane from the enter and k
n
is a saling fator.
Speifying a model for the oma is not so straightfor-
ward and very muh depends on how omplex it ap-
pears on the real images. The most simple ase orre-
sponds to a steady-state regime with a onstant pro-
dution rate and results in an isotropi oma whose
brightness dereases as the inverse of 
oma = k

= (6)
where k

is a saling fator for the oma. More om-
plex morphologies and assoiated models (Lamy and
Toth 1999) were used in our analysis. The ts were
performed by minimizing the residuals between the
observed images and the model or syntheti images
enabling to determine the saling fators k
n
and k

.
For quasi-isotropi omae, very robust solutions were
Figure 4. The results of the t for omet 22P/Kop
observed with the lter LW10 at 11:5m. The sum
(dash-dot line) of the nuleus (dashed line) and oma
(thin solid line) ontributions is ompared to the ob-
served (thik solid line) radial prole on the plots in
log (upper plot) and linear (middle plot) sales. The
bottom plot shows the residuals between the observed
and modeled radial proles, in perent.
obtained by performing the t on azimuthally aver-
aged radial proles of the surfae brightness gen-
erated from both the real and syntheti images, a
method extensively used for our ISOCAM images.
An example is given in Figure 4. One the thermal
uxes are obtained, their interpretation in terms of
physial properties requires a thermal model of the
nuleus. The most simple is the so-alled \Standard
Thermal Model" or \STM" developed for the aster-
oids (Lebofsky and Spener 1989). To irumvent the
assumption of an inert body, we introdued a \Mixed
Model" where the surfae is omposed of an intimate
mixture of water ie and dust, these two phases be-
ing thermally oupled. Further details are beyond
the sope of this present artile and will appear in
forthoming publiations.
5. RESULTS AND CONCLUSION
For 22P/Kop and 55P/Tempel-Tuttle, we have HST
observations whih we ombined with our ISOCAM
uxes to independently determine the radius and the
6Figure 5. The measured uxes of the nuleus of
omet C/1995 O1 (Hale-Bopp) at 7:75, 9:62, 11:4
and 15:0m ompared to the \Mixed Model" for a
nuleus of radius 56 km (solid line) and the \Stan-
dard Thermal Model" for a nuleus of radius 28 km
(dashed line) and 35 km (dash-dot line).
Table 4. Summary of our nuleus size and geometri
albedo measurements.
Comet Model R
y
n
Albedo
z
Method
(km)
22P STM 1.52 0.05 IR+visible
55P STM 1.68 0.045 IR+visible
103P STM 0.58 { IR
126P STM 1.43 { IR
H.-B.
{
STM 35 0.03-0.07 IR+visible
H.-B.
{
Mixed 56 0.02-0.03 IR+visible
y
Nuleus equivalent radius.
z
Nuleus geometri albedo.
{
Comet C/1995 O1 (Hale-Bopp).
geometri albedo of their nuleus. This analysis leads
to rejeting the Mixed Model as it produes unrealis-
tially small values of the geometri albedo. On the
ontrary, the STM yields geometri albedos onsis-
tent with what has been found so far. This suggests
that the surfae of the nuleus of short- period omets
is overed by a rust devoid of ie and justies ap-
plying this model to the two omets for whih we do
not have visible (HST) observations. Worth noting is
the very small size of the nuleus of 103P/Hartley 2,
0.58 km, omparable to that of omet 46P/Wirtanen
(0.6 km, see Lamy et al. 1998), the target of the
Rosetta mission. The ase of the Long Period omet
C/Hale-Bopp merits further omments as the data
allows both the STM and Mixed models but yielding
widely dierent results. The Mixed Model predits
temperatures lower than those of the STM by about
60 K thus implying a larger body. It further allows
the presene of ie at the surfae, a feature onsis-
tent with the limited evolution suered by a Long
Period omet. Even more interesting is the spetral
variation of its thermal ux as illustrated in Figure 5.
It exhibits an exess at 9.6 and 11.4 mirons whih
persists whatever model is onsidered. We interpret
this exess as indiating the presene of siliate dust
at the surfae of the nuleus. Although this feature
has been deteted on asteroids, this is the rst time
it is reported on a ometary nuleus.
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5.3. LE NOYAU DE LA COM

ETE HALE-BOPP (C/1995O1)
5.3 Le noyau de la omete Hale-Bopp (C/1995O1)
Figure 5.1 { A gauhe, image de la omete Hale-Bopp prise par LokeKunTan le 30 mars
1997, depuis le Red Rok Canyon Park en Californie (R
h
=0.9UA, =1.3UA, =49
o
). A droite,
mosaque d'images de la omete Hale-Bopp prises par ISO entre le 1 et le 13 otobre 1998
(R
h
=2.8UA, =3.0UA, =19
o
).
5.3.1 Introdution
La omete Hale-Bopp a ete deouverte independamment le 23 juillet 1995 par les
astronomes amateurs ameriains A.Hale et T.Bopp (Hale et al., 1995). La omete, alors
situee a plus de 7UA du Soleil, etait deja 100 fois plus lumineuse que la omete de
1P/Halley a la me^me distane. Cette deouverte d'une omete si brillante loin du Soleil
a permis de suivre et d'etudier son evolution tout au long de son approhe du Soleil. Elle
est passee au perihelie a 0.91UA du Soleil le 1 avril 1997, quelques jours apres e^tre passee
au plus pres de la Terre, le 22 mars, a 1.32UA. La omete Hale-Bopp a ete la omete la
plus observee de toute l'histoire. Ses elements orbitaux sont resumes dans la Table 5.1.
Ave une periode de revolution de 2700 ans (Bailey et al., 1996), la omete Hale-Bopp
fait partie de la famille des ometes a longue periode (LPC).
La Figure 5.1 montre la omete Hale-Bopp lors de son passage pres de la Terre. Pen-
dant plusieurs semaines, elle a oert aux observateurs un magnique spetale, atteignant
une magnitude maximale de 0.5 environ, tandis que sa queue de gaz se deployait sur 20
o
et sa queue de poussieres sur 25
o
(orrespondant a des longueurs reelles de plus de 150
millions de kilometres). On lui a aussi deouvert une queue de sodium qui s'etendait sur
quelque 50 millions de kilometres de long a la mi-avril 1997 (de la Cotardiere & Penot,
2001).
L'ativite importante de la omete a rendu tres diÆile l'etude de son noyau,
ompletement masque par la oma. Neanmoins, la periode est estimee par Liandro et al.
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(1998) a 11.340.02 heures. L'orientation de l'axe de rotation, determine par Jorda et al.
(1999), donne la diretion du po^le nord ave une asension droite de 27510
o
et une
delinaison de -5710
o
. D'apres es me^mes auteurs, auun mouvement de preession n'a
pu e^tre mis en evidene. Enn, le rayon du noyau vaut entre 14 et 21 km d'apres les
observations HST (Weaver et al., 1997), mais ette valeur est en ontradition ave les
observations infrarouges (voir artile I) ; les travaux de Fernandez (2000) pour reonilier
es dierentes observations donnent un rayon de 3010 km.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.995 0.914 369 282.5 130.6 89.4 2700
Table 5.1 { Elements orbitaux de la omete Hale-Bopp. Epoque : 13 mars 1997 a 0hTU
5.3.2 Observations infrarouges ISO
Les observations infrarouges ISO de la omete Hale-Bopp sont presentees dans la
Table 5.2. Nous obtenons un ux de 20084mJy a 7.75m (ltre LW6), 1688625mJy
a 9.62m (ltre LW7), 25971084mJy a 11.4m (ltre LW8) et 2976912mJy a 15.0m
(ltre LW9). L'erreur est donnee par l'eart type sur les dierentes valeurs de ux obte-
nues. Cette erreur, superieure a 30%, orrespond a l'inertitude liee a la methode employee
ii pour determiner le ux du noyau (Lamy & Toth, 1995). Nous ne reprenons pas le detail
de la redution des observations infrarouges ISOCAM, e travail ayant deja ete presente
dans l'artile I, page 93. Par ontre nous preisons ii le modele thermique que nous avons
employe pour interpreter es observations.
Les observations de Hale-Bopp ayant ete eetuees a une distane helioentrique
inferieure a 3UA, la ondution de la haleur dans le noyau est negligeable (f. se-
tion 2.5.3), si l'on suppose que l'inertie thermique du noyau est faible et omparable a
elle des Centaures Chiron et Chariklo, a savoir 3 JK
 1
m
 2
s
 1=2
(Groussin et al., 2002,
setion 5.9). Nous utilisons don le modele thermique 1, dans deux as extre^mes : (i) le
noyau est ompletement inatif (x=0) et (ii) le noyau est ompletement atif (x=1). Dans
e dernier as nous supposons une fration volumique de glae f=0.5 dans le melange
glae/poussiere. Suivant les onditions observationnelles, nous pouvons pour haun des
deux as (i) et (ii) presentes i-dessus aluler le ux thermique en fontion de la lon-
gueur d'onde, omme explique en detail dans la setion 3.2.2.2. La Figure 5.2 illustre les
resultats.
Le rayon est alule de faon a ajuster au mieux les observations. Nous obtenons un
rayon de 305 km ou 375 km pour le modele thermique 1 100% inatif (x=0) et 548 km
pour le modele thermique 1 100% atif (x=1). L'inertitude sur le rayon provient de
l'inertitude sur le ux thermique. De legeres dierenes sont possibles entre es valeurs
et les resultats de la Table 4 de l'artile I a ause des parametres et de l'ajustement des
observations qui peut varier un peu. Neanmoins, es variations ne depassent pas 6% et
entrent largement dans les barres d'erreur qui sont superieures a 30% sur les mesures du
ux thermique. Il n'est pas possible de hoisir entre les deux modeles \100% inatif" et
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Date (UT) R
h
  Flux LW6 Flux LW7 Flux LW8 Flux LW9
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [mJy℄ [mJy℄ [mJy℄ [mJy℄
1 otobre 1998
1.5909 2.880 2.987 19.5 77 1799 940 1575
1.7255 2.879 2.987 19.5 178 2661 3490 4094
3 otobre 1998
3.5872 2.855 2.996 19.5 192 2734 3490 3622
3.7521 2.855 2.996 19.5 207 1331 3087 3386
4 otobre 1998
4.5854 2.845 2.999 19.5

1223
 
4.6881 2.843 3.000 19.5 178 971 1745 2677
6 otobre 1998
6.2322 2.825 3.006 19.4 149 1295 2081 2205
7 otobre 1998
7.2719 2.813 3.010 19.4 154 1151 2013 2283
8 otobre 1998
8.1799 2.802 3.014 19.3 96

1074 1417
8.5781 2.797 3.015 19.3

360 1141

8.5917 2.797 3.015 19.3

1431 1611 2835
10 otobre 1998
10.5743 2.774 3.022 19.3
 
1342 2835
10.5812 2.774 3.022 19.3 192 2086 2416 2992
10.8742 2.770 3.023 19.3 231 1942 3356 2205
11 otobre 1998
11.5723 2.762 3.025 19.2

1079

1496
11.6556 2.761 3.026 19.2

1942 4564

11.7536 2.760 3.026 19.2 173 1583 2819 3071
11.8387 2.759 3.026 19.2 250 1007 1879 2205
11.9167 2.758 3.026 19.2 144 1340 3020 3465
12 otobre 1998
12.8960 2.746 3.029 19.1 87 1655 1812 2913
12.9663 2.745 3.030 19.1 337 2388 3356 3701
13 otobre 1998
13.0398 2.744 3.030 19.1

2518 4698 4016
13.1125 2.743 3.030 19.1 356 2590 3624 4724
13.1875 2.742 3.030 19.1 337 2086 3624 4094
13.2581 2.742 3.031 19.1 270 1655 2550 3670
Moyennes
20084 1688625 25971084 2976912

Image de qualite insuÆsante pour extraire le ux du noyau de elui de la oma.
Table 5.2 { Observations ISO de la omete Hale-Bopp. Les ltres LW6, LW7, LW8 et LW9 sont
entres a 7.75, 9.62, 11.4 et 15.0 m respetivement.
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Figure 5.2 { Flux du noyau de la omete C1995O1 Hale-Bopp en fontion de la longueur
d'onde pour trois as dierents du modele thermique 1. Quatre ltres ont ete utilises a 7.75,
9.62, 11.4 et 15.0m.
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\100% atif", me^me si la deuxieme solution est plus satisfaisante puiqu'elle rend ompte
de l'ativite de la omete gra^e a la sublimation en surfae des moleules H
2
O. La solution
est sans doute un panahage entre es deux as extre^mes, a savoir un noyau dont la fration
ative x est omprise entre 0 et 1. Les autres onlusions sont donnees dans l'artile I.
5.3.3 Observations visibles HST
L'artile I ne presente pas les observations de la omete Hale-Bopp realisees par le
Telesope Spatial Hubble (HST), sur une periode de un an, du 23 otobre 1995 au 17
otobre 1996. Nous avons utilise la amera planetaire WFPC2 et le ltre F675 entre a
675 nm pour determiner la magnitude R du noyau. Le signal du noyau est extrait de elui
de la oma en utilisant la methode Lamy & Toth (1995) pour les observations HST (f.
artile II, page 122). La Table 5.3 resume les observations et les magnitudes du noyau
deduites de es observations. En moyennant les observations aux dierentes dates, nous
obtenons une magnitude reduite
3
pour le noyau de Hale-Bopp de 9.570.32. L'erreur sur
la magnitude reduite est l'eart type des dierentes observations.
5.3.4 Reoupement des observations visibles et infrarouges
De faon a determiner independamment le rayon et l'albedo geometrique du noyau nous
devons reouper les observations visibles HST et infrarouges ISO, omme explique dans
la setion 3.2.3, page 67. Nous reprenons les ontraintes infrarouges et visibles alulees
preedemment, a savoir un ux de 2976912mJy a 15m et une magnitude reduite du
noyau de 9.570.32. Nous utilisons le ux a 15m pour la ontrainte infrarouge ar
'est la qu'il est le plus important et que nous avons le meilleur rapport signal/bruit. La
Figure 5.3 illustre les resultats.
Le reoupement des ontraintes visibles et infrarouges permet de determiner le rayon
et l'albedo geometrique du noyau. Suivant le modele, inatif ou atif, nous obtenons
respetivement un rayon de 366 km et 548 km et un albedo geometrique de 0.060.03
et 0.0300.015. Ces resultats ont ete publies (Lamy et al., 1999). Ave ette methode, pour
le noyau de la omete Hale-Bopp, il n'est pas possible de disriminer entre les deux modeles
atif et inatif, puisque les albedos geometriques obtenus sont tous en adequation ave
les valeurs ommunement admises (Table 2.2). La solution est sans doute un panahage
entre les deux modeles, omme indique plus haut.
Les observations de Colom et al. (1999) dans le domaine radio et elles de Dello
Russo et al. (2000) dans le domaine infrarouge donnent un taux de prodution H
2
O de
10
31
moleules s
 1
au perihelie. Nous en deduisons une surfae de fration ative x de 0.14
et 0.06 pour un rayon r
n
de 36 et 54 km respetivement. En ombinant les ontraintes
sur r
n
et x donnees par le taux de prodution H
2
O et le ux infrarouge, nous obtenons
nalement un rayon de 386 km, un albedo geometrique de 0.060.03 et une
fration de surfae ative de 13
+5
 3
%. La valeur du rayon est en bon aord ave les
3
De faon generale, la magnitude reduite M est la magnitude a R
h
=1UA, =1UA et =0
o
, et
s'obtient a partir de la magnitude observee m par : M = m   5 log(R
h
)   , ou  est le oeÆient
d'une fontion de phase lineaire.
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Date (UT) Filtre R
h
  Magnitude R
[UA℄ [UA℄ [
o
℄
23 otobre 1995
23.2735 F675W 6.351 6.708 8.16 18.11
9.64
y
7 avril 1995
7.0399 F675W 4.792 4.810 11.97 16.61
9.32
y
20 mai 1995
20.4531 F675W 4.354 3.680 10.82 15.77
20.4566 F675W 4.354 3.680 10.82 15.70
9.28
y
22 juin 1995
22.4906 F675W 4.009 3.029 4.45 14.99
9.39
y
25 juillet 1995
25.5870 F675W 3.652 2.743 8.20 15.44
25.5884 F675W 3.652 2.743 8.20 15.39
25.5989 F675W 3.652 2.743 8.20 15.19
25.6003 F675W 3.652 2.743 8.20 15.19
25.6037 F675W 3.652 2.743 8.20 15.13
25.3079 F675W 3.652 2.743 8.20 15.17
9.92
y
23 septembre 1995
23.1641 F675W 2.979 2.943 19.50 15.57
23.1655 F675W 2.979 2.943 19.50 15.60
23.1760 F675W 2.978 2.943 19.50 15.58
23.1773 F675W 2.978 2.943 19.50 15.59
23.1815 F675W 2.978 2.943 19.50 15.58
23.1856 F675W 2.978 2.944 19.50 15.58
10.09
y
17 otobre 1995
17.6210 F675W 2.689 3.039 18.78 14.63
17.6224 F675W 2.689 3.039 18.78 14.66
17.6329 F675W 2.689 3.039 18.78 14.73
17.6343 F675W 2.689 3.039 18.78 14.69
17.6384 F675W 2.689 3.039 18.78 14.66
17.6419 F675W 2.689 3.039 18.78 14.50
9.34
y
y
Magnitude reduite moyenne (R
h
=1UA, =1UA, =0
o
) pour
la date donnee, en utilisant une fontion de phase lineaire ave
un oeÆient 
R
=0.04mag/deg.
Table 5.3 { Observations HST de la omete Hale-Bopp. Le ltre F675W est entre a 675 nm.
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Figure 5.3 { Reoupement des observations visibles HST et infrarouges ISO. Deux ontraintes
infrarouges sont illustrees, orrespondant au modele thermique 1 inatif ou atif. Les zones
hahurees orrespondent aux inertitudes sur la magnitude du noyau et sur son ux infrarouge.
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travaux de Fernandez (2000) qui trouvent 3010 km et la valeur de l'albedo geometrique
est aussi en bon aord ave les travaux de Fernandez (1999) qui trouvent 0.060.02. Les
autres onlusions sont donnees dans l'artile I. Hale-Bopp est don une omete tres ative
en absolu, a ause de sa grande taille, mais tres peu ative en relatif, puisque seulement
13% de sa surfae est ative. Par ailleurs, le modele 100% inatif, qui donne un rayon
36 km (au lieu de 38 km), est une bonne approximation lorsque la fration de surfae ative
du noyau est faible (moins de 15%).
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5.4 Le noyau de la omete 55P/Tempel-Tuttle
Figure 5.4 { A gauhe, image de la omete 55P/Tempel-Tuttle prise le 17 fevrier 1998 a
l'Observatoire Astronomique National du Japon (R
h
=1.0UA, =1.2UA, =53
o
). A droite,
mosaque d'images de la omete 55P/Tempel-Tuttle prises par ISO entre le 31 janvier et le 4
fevrier 1998 (R
h
=1.1UA, =0.7UA, =64
o
).
5.4.1 Introdution
La omete 55P/Tempel-Tuttle a ete deouverte independamment par W.Tempel en
deembre 1865 et H.Tuttle en janvier 1866. Apres ette apparition, les aluls ont montre
que la omete avait une orbite elliptique et une periode de revolution de 33.2 annees,
e qui la lasse parmi les ometes a ourte periode. Par ailleurs, la omete 55P/Tempel-
Tuttle est assoiee a l'essaim meteoritique des Lenoides qui a lieu tous les ans au mois de
novembre. Les elements orbitaux de ette omete sont donnes dans la Table 5.4. Apres
des reherhes infruteuses durant les passages de 1899 et 1932, la omete a nalement
ete retrouvee en 1965 ; elle etait alors peu brillante, de magnitude 16.
Lors de son dernier passage en 1998, la omete a ete retrouvee par Hainaut et al. (1997)
en mars 1997, validant ainsi ses elements orbitaux. La omete est passee au perihelie le 28
fevrier 1998, a 0.976UA du Soleil, quelques semaines apres e^tre passee au plus pres de la
Terre, a 0.36UA, le 18 janvier 1998. Ces onditions favorables ont permis de realiser des
observations haute resolution ave les telesopes spatiaux ISO et HST.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.906 0.977 19.7 235.3 172.5 162.5 33.2
Table 5.4 { Elements orbitaux de la omete 55P/Tempel-Tuttle. Epoque : 8 mars 1998 a 0hTU.
5.4.2 Observations infrarouges ISO
Les observations infrarouges ISO de la omete 55P/Tempel-Tuttle sont presentees dans
la Table 5.5. Nous obtenons un ux de 13828mJy a 6.8m (ltre LW5), 23848mJy a
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7.75m (ltre LW6), 31394mJy a 9.62m (ltre LW7), 369110mJy a 11.4m (ltre
LW8), 51889mJy a 11.5m (ltre LW10) et 31062mJy a 15.0m (ltre LW9). L'erreur
de 17% sur le ux a 11.5m (ltre LW10) est donnee par l'eart type sur les treize
observations. L'erreur sur le ux des ltres LW5, LW6, LW7, LW8 et LW9 est de 20% (f.
artile II) ar le tres faible nombre d'observations (une ou deux) ne permet pas de faire
une analyse statistique et de determiner un eart type. Les observations LW5, LW6, LW7,
LW8 et LW9 datent du 4 fevrier 1998 alors que les observations a LW10 datent du 31
janvier 1998, ave des onditions observationnelles dierentes dont il faut tenir ompte.
Les observations de 55P/Tempel-Tuttle ayant ete eetuees a une distane
helioentrique inferieure a 3UA, nous utilisons le modele thermique 1 dans deux as
extre^mes : (i) le noyau est ompletement inatif (x=0) et (ii) le noyau est ompletement
atif (x=1). Dans e dernier as nous supposons une fration volumique de glae f=0.5
dans le melange glae/poussiere. Suivant les onditions observationnelles, nous pouvons
pour haun des deux as (i) et (ii) presentes i-dessus aluler le ux thermique en fon-
tion de la longueur d'onde, omme explique en detail dans la setion 3.2.2.2. La Figure 5.5
illustre les resultats.
Le rayon est alule de faon a ajuster au mieux les observations. Nous obtenons un
rayon de 1.800.15 km pour le modele thermique 1 100% inatif (x=0) et 6.30.4 km
pour le modele thermique 1 100% atif (x=1). L'inertitude sur le rayon provient de
l'inertitude sur le ux thermique. De legeres dierenes sont possibles entre es valeurs
et les resulats de la Table 4 de l'artile I, a ause des parametres et de l'ajustement des
observations qui peuvent varier un peu. Neanmoins, es variations ne depassent pas 7%
et entrent dans les barres d'erreur qui sont de 20% sur les mesures du ux thermique.
Le modele \100% inatif" ajuste beauoup mieux les observations que le modele \100%
atif", me^me s'il ne prend pas en ompte la sublimation de la glae d'eau en surfae ;
la surfae de la omete 55P/Tempel-Tuttle se omporte omme une surfae inative. Les
autres onlusions sont donnees dans l'artile I.
5.4.3 Observations visibles HST
Les observations de la omete 55P/Tempel-Tuttle par le Telesope Spatial Hubble
ont ete realisees le 9 janvier 1998, 50 jours avant son passage au perihelie. Nous avons
utilise la amera planetaire WFPC2 et le ltre F675 entre a 675 nm pour determiner la
magnitude R du noyau. Le signal du noyau est extrait de elui de la oma en utilisant la
methode (Lamy & Toth, 1995) pour les observations HST (f. artile II). La Table 5.6
resume les observations et les magnitudes du noyau deduites de es observations. En
moyennant les dierentes observations, nous obtenons une magnitude reduite pour le
noyau de 55P/Tempel-Tuttle de 16.020.03. L'erreur sur la magnitude reduite est l'eart
type des dierentes observations.
5.4.4 Reoupement des observations visibles et infrarouges
De faon a determiner independamment le rayon et l'albedo geometrique du noyau nous
devons reouper les observations visibles HST et infrarouges ISO, omme explique dans
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Date (UT) Filtre R
h
  Flux
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [mJy℄
31 janvier 1998
31.4308 LW10 1.077 0.632 64.38 541
31.4735 LW10 1.077 0.633 64.38 467
31.5198 LW10 1.076 0.635 64.39 615
31.5584 LW10 1.076 0.636 64.39 480
31.6015 LW10 1.076 0.637 64.39 590
31.6449 LW10 1.076 0.639 64.39 517
31.6860 LW10 1.075 0.640 64.39 393
31.7285 LW10 1.075 0.641 64.39 541
31.7694 LW10 1.075 0.642 64.39 -

31.8245 LW10 1.074 0.644 64.39 443
31.8519 LW10 1.074 0.645 64.39 504
31.8948 LW10 1.074 0.646 64.39 615
31.9371 LW10 1.074 0.647 64.39 369
31.9776 LW10 1.073 0.649 64.39 664
51889
y
4 fevrier 1998
4.5528 LW5 1.051 0.760 63.63 138
13828
y
4.5406 LW6 1.051 0.759 63.64 155
4.5528 LW6 1.051 0.760 63.63 320
23848
y
4.5406 LW7 1.051 0.759 63.64 301
4.5528 LW7 1.051 0.760 63.63 324
31363
y
4.5406 LW8 1.051 0.759 63.64 369
4.5528 LW8 1.051 0.760 63.63 369
36974
y
4.5406 LW9 1.051 0.759 63.64 310
4.5528 LW9 1.051 0.760 63.63 -

31062
y

Image de qualite insuÆsante pour extraire le ux du noyau
de elui de la oma.
y
Flux moyen pour une date donnee
Table 5.5 { Observations ISO de la omete 55P/Tempel-Tuttle. Les ltres LW5, LW6, LW7,
LW8, LW9 et LW10 sont entres a 6.8, 7.75, 9.62, 11.4, 15.0 et 11.5 m respetivement.
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Figure 5.5 { Flux du noyau de la omete 55P/Tempel-Tuttle en fontion de la longueur d'onde
pour deux as dierents du modele thermique 1. Six ltres ont ete utilises a 6.8, 7.75, 9.62, 11.4,
11.5 et 15.0 m. Les observations ont ete realisees a deux dates dierentes, le 31 otobre 1998 et
le 04 fevrier 1998, ave des onditions observationnelles dierentes.
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Date (UT) Filtre R
h
  Magnitude R
[UA℄ [UA℄ [
o
℄
9 janvier 1998
9.5380 F675W 1.262 0.467 44.35 16.66
9.5401 F675W 1.262 0.467 44.35 16.62
9.5420 F675W 1.262 0.467 44.35 16.62
9.6720 F675W 1.260 0.464 44.32 16.69
9.6741 F675W 1.260 0.464 44.32 16.65
9.6760 F675W 1.260 0.464 44.32 16.62
9.8061 F675W 1.259 0.461 44.29 16.62
9.8081 F675W 1.259 0.461 44.29 16.57
9.8100 F675W 1.259 0.461 44.29 16.61
9.9422 F675W 1.258 0.457 44.26 16.59
9.9442 F675W 1.258 0.457 44.26 16.58
16.02
y
y
Magnitude reduite moyenne (R
h
=1UA, =1UA, =0
o
) en utilisant une
fontion de phase lineaire ave un oeÆient 
R
=0.04mag/deg.
Table 5.6 { Observations HST de la omete 55P/Tempel-Tuttle. Le ltre F675W est entre a
675 nm.
la setion 3.2.3, page 67. Nous reprenons les ontraintes infrarouges et visibles alulees
preedemment, a savoir un ux de 51889mJy a 11.5m et une magnitude reduite du
noyau de 16.020.03. Nous utilisons le ux a 11.5m pour la ontrainte infrarouge ar
'est la qu'il est le plus important et que nous avons le meilleur rapport signal/bruit. La
Figure 5.6 illustre les resultats.
Le reoupement des ontraintes visibles et infrarouges permet de determiner le rayon
et l'albedo geometrique du noyau. Le modele atif, ave un albedo geometrique inferieur
a 0.01 parait exlu. Nous retrouvons la notre onlusion preedente, obtenue ave les
observations infrarouges ISO seules. Dans le as du modele inatif, nous obtenons
un rayon de 1.840.15 km et un albedo geometrique de 0.050.01.
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Figure 5.6 { Reoupement des observations visibles HST et infrarouges ISO. Deux ontraintes
infrarouges sont illustrees, orrespondant au modele thermique 1 inatif ou atif. Les zones
hahurees orrespondent aux inertitudes sur la magnitude du noyau et sur son ux infrarouge.
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5.5 Le noyau de la omete 126P/IRAS
Figure 5.7 { A gauhe, image de la omete 126P/IRAS prise le 2 novembre 1996 par Herman
Mikuz (R
h
=1.7 UA, =1.2UA, =35
o
). A droite, image de la omete 126P/IRAS prise par ISO
le 12 novembre 1996 (R
h
=1.7UA, =1.3UA, =35
o
).
5.5.1 Introdution
La omete 126P/IRAS a ete deouverte le 28 juin 1983 par le satellite IRAS \Infrared
Astronomial Satellite". Elle est passee au perihelie le 30 otobre 1996 a 1.703UA du
Soleil et au plus pres de la Terre le 21 septembre 1996, a 0.971UA. Les elements orbitaux
de ette omete sont donnes dans la Table 5.7. La omete 126P/IRAS est une omete a
ourte periode.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.697 1.703 9.5 357.7 356.9 46.0 13.3
Table 5.7 { Elements orbitaux de la omete 126P/IRAS. Epoque : 13 novembre 1996 a 0hTU.
5.5.2 Observations infrarouges ISO
Les observations infrarouges ISO de la omete 126P/IRAS sont resumees dans la
Table 5.8. Nous obtenons un ux de 488mJy a 11.5m (ltre LW10). L'erreur sur
le ux est obtenu en prenant l'eart type sur les sept observations.
Les observations de 126P/IRAS ayant ete eetuees a une distane helioentrique
inferieure a 3UA, nous utilisons le modele thermique 1 dans deux as extre^mes : (i) le
noyau est ompletement inatif (x=0) et (ii) le noyau est ompletement atif (x=1). Dans
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Date (UT) Filtre R
h
  Flux
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [mJy℄
12 novembre 1996
12.5080 LW10 1.708 1.316 35.29 43
12.5788 LW10 1.708 1.317 35.29 48
12.6530 LW10 1.708 1.318 35.29 60
12.7215 LW10 1.708 1.319 35.29 55
12.7913 LW10 1.708 1.319 35.29 36
12.8541 LW10 1.708 1.320 35.29 50
12.9255 LW10 1.708 1.321 35.29 43
488
y
y
Flux moyen
Table 5.8 { Observations ISO de la omete 126P/IRAS. Le ltre LW10 est entre a 11.5 m.
e dernier as, nous supposons une fration volumique de glae f=0.5 dans le melange
glae/poussiere. Suivant les onditions observationnelles, nous pouvons pour haun des
deux as (i) et (ii) presentes i-dessus aluler le ux thermique en fontion de la lon-
gueur d'onde, omme explique en detail dans la setion 3.2.2.2. La Figure 5.8 illustre les
resultats.
Le rayon est alule de faon a ajuster au mieux les observations. Nous obtenons un
rayon de 1.50.1 km pour le modele thermique 1 100% inatif (x=0) et 3.80.3 km pour le
modele thermique 1 100% atif (x=1). L'inertitude sur le rayon provient de l'inertitude
sur le ux thermique. De legeres dierenes sont possibles entre es valeurs et les resulats
de la Table 4 de l'artile I, a ause des parametres et de l'ajustement des observations qui
peut varier un peu. Neanmoins, es variations ne depassent pas 5% et entrent dans les
barres d'erreur qui sont de 20% sur les mesures du ux thermique. Comme nous n'avons
le ux qu'a une seule longueur d'onde, il n'est pas possible de dierenier entre les deux
modeles, inatif et atif.
Les resultats de A'Hearn et al. (1995) donnent un taux de prodution H
2
O au perihelie
de 3.2 10
27
moleules s
 1
. A partir de ette valeur, nous deduisons une fration de surfae
ative x de 0.11 pour un rayon r
n
de 1.5 km et de 0.02 pour un rayon de 3.8 km. En
ombinant les ontraintes sur r
n
et x donnees par le taux de prodution H
2
O et le ux
infrarouge, nous obtenons nalement un rayon de 1.60.1 km, en supposant un
albedo geometrique de 0.04, et une fration de surfae ative de 10
+3
 1
%. Les
autres onlusions sont donnees dans l'artile I.
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Figure 5.8 { Flux du noyau de la omete 126P/IRAS en fontion de la longueur d'onde pour
deux as dierents du modele thermique 1. Un seul ltre a ete utilise a 11.5 m.
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5.6 Le noyau de la omete 103P/Hartley2
Figure 5.9 { A gauhe, image de la omete 103P/Hartley 2 prise le 28 deembre 1997 par
Herman Mikuz (R
h
=1.0UA, =0.8UA, =62
o
). A droite, mosaque d'images de la omete
103P/Hartley 2 prises par ISO le 5 fevrier 1998 (R
h
=1.2UA, =0.9UA, =52
o
).
5.6.1 Introdution
La omete 103P/Hartley 2 a ete deouverte le 15 mars 1986 par M.Hartley. Les
elements orbitaux de la omete ont alors pu e^tre evalues et sont resumes dans laTable 5.9.
La omete 103P/Hartley2 est une omete a ourte periode de la famille de Jupiter. Lors
de son dernier passage, la omete est passee au perihelie le 21 deembre 1997 a 1.032UA
du Soleil, et au plus pres de la Terre le 8 janvier 1998 a 0.818UA.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.700 1.032 5.9 220.0 180.7 13.6 6.4
Table 5.9 { Elements orbitaux de la omete 103P/Hartley2. Epoque : 21 deembre 1997 a
0hTU.
5.6.2 Observations infrarouges ISO
Les observations infrarouges ISO de la omete 103P/Hartley2 sont resumees dans la
Table 5.10. Nous obtenons un ux de 2715mJy a 11.5m (ltre LW10). L'erreur sur le
ux est obtenu en prenant l'eart type sur les trois observations. La tres faible statistique
onduit a une erreur superieure a 50%.
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Les observations de 103P/Hartley2 ayant ete eetuees a une distane helioentrique
inferieure a 3UA, nous utilisons le modele thermique 1 dans deux as extre^mes : (i) le
noyau est ompletement inatif (x=0) et (ii) le noyau est ompletement atif (x=1). Dans
e dernier as, nous supposons une fration volumique de glae f=0.5 dans le melange
glae/poussiere. Suivant les onditions observationnelles, nous pouvons pour haun des
deux as (i) et (ii) presentes i-dessus aluler le ux thermique en fontion de la lon-
gueur d'onde, omme explique en detail dans la setion 3.2.2.2. La Figure 5.10 illustre
les resultats.
Date (UT) Filtre R
h
  Flux
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [mJy℄
5 fevrier 1998
5.4265 LW10 1.209 0.908 52.23 27
5.4400 LW10 1.209 0.908 52.23 13
5.4400 LW10 1.209 0.908 52.23 42
2715
y
y
Flux moyen
Table 5.10 { Observations ISO de la omete 103P/Hartley2. Le ltre LW10 est entre a 11.5 m.
Le rayon est alule de faon a ajuster au mieux les observations. Nous obtenons un
rayon de 0.610.20 km pour le modele thermique 1 100% inatif (x=0) et 1.970.50 km
pour le modele thermique 1 100% atif (x=1). L'inertitude sur le rayon provient de
l'inertitude sur le ux thermique. De legeres dierenes sont possibles entre es valeurs
et les resultats de la Table 4 de l'artile I, a ause des parametres et de l'ajustement des
observations qui peut varier un peu. L'erreur est assez grande ar nous n'avons que trois
observations qui donnent des valeurs de ux assez dierentes. Comme nous n'avons le ux
qu'a une seule longueur d'onde, il n'est pas possible de dierenier entre les deux modeles,
inatif et atif.
Les observations ISOPHOT de Colangeli et al. (1999) donnent un taux de prodution
H
2
O au perihelie de 3.1 10
28
moleules s
 1
. A partir de ette valeur, nous deduisons une
fration de surfae ative x superieure a 1 pour un rayon r
n
de 0.61 km et de 0.19 pour un
rayon de 1.97 km. En ombinant les ontraintes sur r
n
et x donnees par le taux de pro-
dution H
2
O et le ux infrarouge, nous obtenons nalement un rayon de 1.00.4 km,
en supposant un albedo geometrique de 0.04, et une fration de surfae ative
de 71
+19
 11
%. Les autres onlusions sont donnees dans l'artile I.
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Figure 5.10 { Flux du noyau de la omete 103P/Hartley2 en fontion de la longueur d'onde
pour deux as dierents du modele thermique 1. Un seul ltre a ete utilise a 11.5 m.
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5.7. LE NOYAU DE LA COM

ETE 22P/KOPFF
5.7 Le noyau de la omete 22P/Kop
Figure 5.11 { A gauhe, image de la omete 22P/Kop prise le 7 juin 1996 par Herman Mikuz
(R
h
=1.6UA, =0.6UA, =19
o
). A droite, isophotes d'une image de la omete 22P/Kop prise
par HST le 18 juillet 1996 (R
h
=1.6UA, =0.6UA, =4
o
).
5.7.1 Introdution
La omete 22P/Kop a ete deouverte le 23 aou^t 1906 par A.Kop. C'est une omete
a ourte periode de la famille de Jupiter. Apres plusieurs passages ou la magnitude a
diÆilement atteint 10.5, le passage de 1945 a ete exeptionnel ave une magnitude de
8.5. Cette variation serait due a un hangement de l'orbite entre 1939 et 1945, ause par
le passage de la omete pres de Jupiter. Le perihelie est alors passe de 1.68 a 1.50UA et la
periode de revolution de 6.54 a 6.18 annees. En 1951, la omete est apparue trois magni-
tudes plus faibles que prevue. Un sursaut de deux magnitudes s'est neanmoins produit pres
du perihelie. En 1954, la omete est passee tres pres de Jupiter, ave pour onsequene un
nouveau hangement du perihelie (1.52UA) et de la periode de revolution (6.31 annees).
Lors de son dernier passage en 1996, la omete a ete retrouvee par Hergenrother & Larson
(1994) le 30 novembre 1994. Les onditions de e passage etaient tres favorables puisque
la omete est passee au plus pres de la Terre le 8 juillet 1996 a seulement 0.565UA, e qui
a permis de realiser des observations hautes resolutions ave les telesopes spatiaux ISO
et HST pour etudier son noyau. Les elements orbitaux atuels de la omete 22P/Kop
sont resumes dans la Table 5.11.
La araterisation du noyau de la omete 22P/Kop a partir des observations du
\Hubble Spae Telesope" (HST) et du \Infrared Spae Observatory" (ISO) a fait l'ob-
jet d'un artile, presente i-dessous. On y retrouve le detail des observations et de leur
redution ainsi que les resultats et disussions sur les proprietes physiques du noyau. Nous
avons utilise le modele thermique 1, omme preedemment. Cet artile sera referene par
la suite sous le nom de \artile II".
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e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.544 1.580 5.4 120.9 162.8 4.72 6.45
Table 5.11 { Elements orbitaux de la omete 22P/Kop. Epoque : 2 juillet 1996 a 0hTU.
5.7.2 Artile II : \The Nuleus of Comet 22P/kop and Its In-
ner Coma"
Resume : nous presentons la detetion du noyau de la omete 22P/Kop ave la amera
planetaire du telesope spatial Hubble (HST) et la amera infrarouge de l'observatoire
spatial infrarouge (ISOCAM). Les observations HST ont ete realisees le 18 juillet 1996,
16 jours apres son passage au perihelie le 2 juillet 1996, quand elle etait a R
h
=1.59UA
du Soleil et =0.57UA de la Terre. Huit sequenes d'images prises ave quatre ltres a
bande large ont ete realisees sur un intervalle de 12 heures. Les observations ISOCAM ont
ete realisees le 15 otobre 1996, 106 jours apres le passage au perihelie, quand la omete
etait a R
h
=1.89UA du Soleil et =1.32UA de la Terre. Sept images ont ete obtenues
ave une ltre a bande large, entre a 11.5m. Dans les deux as, la resolution spatiale
etait suÆsante pour separer le signal du noyau de elui de la oma. Nous avons determine
les magnitudes BV RI Johnson-Kron-Cousins du noyau. La ourbe de lumiere ne per-
met de ontraindre ni la periode de rotation, ni le rapport des demi-axes. Nous penhons
pluto^t pour un noyau spherique, bien que la situation d'un noyau de forme irreguliere vu
par le po^le ne puisse pas e^tre exlue. La tendane de la ourbe de lumiere a deroitre
pourrait suggerer une periode de plusieurs jours. En ombinant les observations visibles
et infrarouges, nous trouvons qu'un modele de melange glae/poussiere n'est pas pos-
sible, alors que le modele thermique standard (STM) donne un rayon r
n
=1.670.18 km
et un albedo p
v
=0.0420.006. La ouleur rouge du noyau est araterisee par un gradiant
presque onstant S
0
=145%k

A
 1
de 400 a 800 nm. Nous estimons la fration de surfae
ative a 0.35 e qui plae 22P/Kop parmi les ometes a ourte periode tres ative. A
R
h
=1.59UA, la poussiere de la oma est araterisee par une ouleur rouge ave un gra-
diant de la reetivite S
0
=173%k

A
 1
, ompatible ave elui du noyau, et Af=545 m,
indiquant un taux de prodution pour la poussiere Q
d
=130 kg se
 1
.
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We report the detection of the nucleus of Comet 22P/Kopff with
the Planetary Camera of the Hubble Space Telescope (HST) and
with the Infrared Camera of the Infrared Space Observatory
(ISOCAM). The HST observations were performed on 18 July 1996,
16 days after its perihelion passage of 2 July 1996, when it was at
Rh = 1.59 AU from the Sun and = 0.57 AU from the Earth. A
sequence of images taken with four broad-band filters was repeated
eight times over a 12-h time interval. The ISOCAM observations
were performed on 15 October 1996, 106 days after the perihelion
passage, when the comet was at Rh = 1.89 AU from the Sun and
= 1.32 AU from the Earth. Seven images were obtained with a
broad-band filter centered at 11.5 µm. In both instances, the spa-
tial resolution was appropriate to separate the signal of the nucleus
from that of the coma. We determine the Johnson–Kron–Cousins
BVRI magnitudes of the nucleus. The visible lightcurves constrain
1 Based on observations made with the NASA/ESA Hubble Space Telescope,
obtained at the Space Telescope Science Institute, which is operated by the
Association of Universities for Research in Astronomy under NASA Contract
NAS 5-26555, and on observations made with the Infrared Space Observatory,
an ESA project with instruments funded by ESA member states (especially the
PI countries: France, Germany, the Netherlands and the United Kingdom) and
with the participation of ISAS and NASA.
neither the rotation period nor the ratio of semiaxes. We favor the
solution of a rather spherical nucleus, although the situation of a
pole-on view of an irregular body cannot be excluded. The system-
atic decreasing trend of the lightcurves could suggest a period of
several days. Combining the visible and infrared observations, we
find that an ice–dust mixed model is ruled out, while the standard
thermal model leads to a nuclear radius of Rn = 1.67± 0.18 km of
albedo pv = 0.042± 0.006. The red color of the nucleus is charac-
terized by a nearly constant gradient of S′= 14± 5% per kA˚ from
400 to 800 nm. We estimate a fractional active area of 0.35 which
places 22P/Kopff in the class of highly active short-period comets.
At Rh = 1.59 AU, the dust coma is characterized by a red color with
a reflectivity gradient S′= 17± 3% per kA˚, compatible with that of
the nucleus, and Af ρ= 545 cm, yielding a dust production rate of
Qd = 130 kg sec
−1. c© 2002 Elsevier Science (USA)
1. INTRODUCTION
In recent papers, we have demonstrated how the high spatial
resolution of the Hubble Space Telescope (HST) can be used
to detect a cometary nucleus in the presence of its surrounding
active coma (Lamy and Toth 1995 and Lamy et al. 1996a for
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Comet 4P/Faye, Lamy et al. 1998a for Comet 46P/Wirtanen,
Lamy et al. 1998b for Comet 19P/Borrelly, Lamy et al. 1999
for Comet 45P/Honda–Mrkos–Pajdusakova, Weaver and Lamy
1997 for Comet C/1995 O1 Hale–Bopp). With Comet 22P/-
Kopff, we go one step further in the characterization of cometary
nuclei, as we were able to detect its nucleus with both the HST
in the visible (see Lamy et al. 1996b for a preliminary report)
and with the Infrared Space Observatory (ISO) in the thermal
infrared. By combining the constraints on the scattered light
and the thermal emission of 22P/Kopff’s nucleus, its radius and
albedo are independently determined. This is the first time that
this classical technique, extensively used on asteroids, is unam-
biguously applied with success to an active cometary nucleus.
We further characterize its color, as well as that of its inner coma,
and calculate the dust production rate.
Comet 22P/Kopff is a short-period comet discovered in 1906.
Orbital calculations over the past 200 years show that it had sev-
eral perturbing encounters with Jupiter, the most important ones
having taken place in 1894 and 1966 (Belyaev et al. 1986). In
summary, the largest effects concerned the inclination angle i ,
which decreased from 18 to 4.7◦, and the perihelion distance,
q , which first increased from 1.84 to 2 AU and then decreased
to 1.5 AU. The present orbit is characterized by a period of
6.45 years, q = 1.584 AU, e = 0.543, and i = 4.72◦. As for
most comets, the nucleus of 22P/Kopff is not very well char-
acterized, although it did receive some attention when it was
selected as the target candidate for a NASA rendezvous mission
planned in the 1990s and later cancelled. In particular, Sekanina
(1984) performed an in-depth analysis of the observational data
then available to provide realistic constraints on the properties
of the nucleus.
2. OBSERVATIONS AND PREPROCESSING
OF THE IMAGES
2.1. HST Observations
The HST observations were performed on a single day, 18 July
1996, 16 days after the perihelion passage of 2 July 1996. The ge-
ometric parameters varied only slightly over this interval. The
heliocentric distance changed from 1.5879 to 1.5884 AU and
the geocentric distance from 0.5741 to 0.5749 AU. The solar
phase angle increased from 4.14 to 4.43◦ and the image scale
from 18.95 to 18.97 km/pixel. The observing program consisted
of eight visits spanning a time interval of 11.75 h. Each visit
replicated the same sequence of exposures taken with four broad-
band filters of the Planetary Camera (PC) mode of the Wide
Field and Planetary Camera (WFPC2). Four identical images of
16-s exposure time were first obtained with the F675W filter,
followed by three pairs of images obtained respectively with
the F439W (160 s), F555W (14 s) and F814W (20 s) filters.
This sequence entirely filled the time available during one orbit.
Table I gives the characteristics of these filters (Biretta et al.
1996), and Table II presents the log of the observations. The
quality of the ephemerides was such that the pointing and
TABLE I
Characteristics of the Filters
Name ¯λ λ
F439W 423 47
F555W 540 123
F675W 670 89
F814W 792 149
Note. ¯λ=mean wavelength (nm). λ= equivalent width
(nm). Definitions are given in Biretta et al. 1996.
tracking were generally excellent, the comet always falling close
to the center of the PC chip. However, a few incidents took place
which spoiled several images: the fifth and sixth F439W expo-
sures, the first and last F555W exposures, and the first F814W
exposure. All images were processed using the Routine Science
Data Processing System at the Space Telescope Science Insti-
tute. Figure 1 shows the isophote contours of a typical image
taken with the F675W filter. It results from the coaddition of the
four individual frames taken during the first visit.
2.2. ISO Observations
The ISO observations were performed on a single day,
15 October 1996, approximately 3 months after the HST obser-
vations and 106 days after the perihelion passage. The observing
program consisted of seven visits (scheduled during orbit #334)
separated by 1 to 2 h and spanning a time interval of 9.5 h. The
heliocentric and geocentric distances slightly increased during
this time interval, Rh from 1.8864 to 1.8884 AU, and  from
1.3180 to 1.3234 AU, the phase angle remaining almost con-
stant at 30.1◦. The images were obtained with the LW (long
wavelength) channel of ISOCAM, the infrared camera aboard
ISO (Cesarsky 1994, Cesarsky et al. 1996), using the LW10 filter
and the mode offering the highest spatial resolution of 1.5 arcsec/
pixel corresponding to an image scale of 1440 km pixel−1. The
LW10 is a broadband filter centered at 11.5 µm and having
a full width half maximum (FWHM) of 7 µm. Because of the
particular operation of the infrared detectors, two parameters are
needed to define an exposure: the individual exposure time and
the number of individual frames. The first parameter, typically a
few seconds, is selected to maximize the signal without saturat-
ing the detector. The second parameter insures that, after a phase
of stabilization of the detector, an adequate number of scien-
tific frames are accumulated to reach the desired signal-to-noise
ratio. For the observations of 22P/Kopff, the individual expo-
sure time was 5 s and 32 individual frames were taken. The
accuracy of the pointing was limited by the capability of ISO,
the specification being a 2-σ error of 11.7 arcsec. In the case of
22P/Kopff, the nucleus landed about 6 arcsec away from the cen-
ter of the frame (∼4 pixels). ISOCAM observations of moving
targets were obtained in “tracking mode” with the satellite per-
forming a one-dimensional micro-raster along the apparent tra-
jectory of the target. Thus, one observation consisted of multiple
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TABLE II
Log of the HST Observations and Results
Date 1996b τ c Effective
Imagea July 18. (UT) Filter (s) Magnituded radius (km)
1 101 08:27:23 F675W 16.0
2 102 08:29:24 F675W 16.0
3 103 08:35:23 F675W 16.0
4 104 08:40:23 F675W 16.0 15.94± 0.10 1.83± 0.08
5 105 08:47:36 F439W 160.0
6 106 08:51:35 F439W 160.0 16.93± 0.15
7 107 08:55:23 F555W 14.0
8 108 08:57:23 F555W 14.0 —
9 109 09:00:25 F814W 20.0
10 10a 09:02:25 F814W 20.0 —
11 201 10:02:24 F675W 16.0
12 202 10:04:24 F675W 16.0
13 203 10:10:23 F675W 16.0
14 204 10:15:24 F675W 16.0 15.90± 0.05 1.87± 0.04
15 205 10:22:35 F439W 160.0
16 206 10:26:36 F439W 160.0 17.21± 0.15
17 207 10:30:22 F555W 14.0
18 208 10:32:22 F555W 14.0 16.36± 0.10 1.77± 0.08
19 209 10:35:25 F814W 20.0
20 20a 10:37:25 F814W 20.0 15.43± 0.05
21 301 11:39:23 F675W 16.0
22 302 11:41:23 F675W 16.0
23 303 11:46:24 F675W 16.0
24 304 11:52:24 F675W 16.0 15.90± 0.05 1.86± 0.04
25 305 11:58:36 F439W 160.0
26 306 12:02:35 F439W 160.0 17.12± 0.15
27 307 12:06:23 F555W 14.0
28 308 12:08:23 F555W 14.0 16.40± 0.10 1.74± 0.08
29 309 12:11:25 F814W 20.0
30 30a 12:13:25 F814W 20.0 15.41± 0.05
31 401 13:15:24 F675W 16.0
32 402 13:17:23 F675W 16.0
33 403 13:23:24 F675W 16.0
34 404 13:28:23 F675W 16.0 15.91± 0.05 1.85± 0.04
35 405 13:35:35 F439W 160.0
36 406 13:39:36 F439W 160.0 17.20± 0.15
37 407 13:43:22 F555W 14.0
38 408 13:45:23 F555W 14.0 16.44± 0.10 1.71± 0.08
39 409 13:48:25 F814W 20.0
40 40a 13:50:25 F814W 20.0 15.42± 0.10
41 501 14:52:24 F675W 16.0
42 502 14:54:24 F675W 16.0
43 503 14:59:23 F675W 16.0
44 504 15:05:23 F675W 16.0 15.93± 0.05 1.84± 0.04
45 505 15:11:36 F439W 160.0
46 506 15:15:36 F439W 160.0 —
47 507 15:19:23 F555W 14.0
48 508 15:21:23 F555W 14.0 16.46± 0.10 1.70± 0.08
49 509 15:24:25 F814W 20.0
50 50a 15:26:25 F814W 20.0 15.54± 0.10
51 601 16:28:23 F675W 16.0
52 602 16:30:23 F675W 16.0
53 603 16:36:24 F675W 16.0
54 604 16:41:23 F675W 16.0 15.96± 0.05 1.82± 0.04
55 605 16:48:36 F439W 160.0
56 606 16:52:36 F439W 160.0 —
TABLE II—Continued
Date 1996b τ c Effective
Imagea July 18 (UT) Filter (s) Magnituded radius (km)
57 607 16:56:22 F555W 14.0
58 608 16:58:23 F555W 14.0 16.50± 0.10 1.67± 0.08
59 609 17:01:25 F814W 20.0
60 60a 17:03:25 F814W 20.0 15.56± 0.10
61 701 18:03:23 F675W 16.0
62 702 18:05:23 F675W 16.0
63 703 18:11:23 F675W 16.0
64 704 18:17:24 F675W 16.0 15.96± 0.05 1.82± 0.04
65 705 18:23:36 F439W 160.0
66 706 18:27:35 F439W 160.0 17.38± 0.15
67 707 18:31:23 F555W 14.0
68 708 18:33:22 F555W 14.0 16.52± 0.10 1.65± 0.08
69 709 18:36:25 F814W 20.0
70 70a 18:38:26 F814W 20.0 15.60± 0.10
71 801 19:40:23 F675W 16.0
72 802 19:42:23 F675W 16.0
73 803 19:47:24 F675W 16.0
74 804 19:53:23 F675W 16.0 16.04± 0.05 1.76± 0.04
75 805 20:00:36 F439W 160.0
76 806 20:04:36 F439W 160.0 17.43± 0.15
77 807 20:08:23 F555W 14.0
78 808 20:10:23 F555W 14.0 —
79 809 20:13:25 F814W 20.0
80 80a 20:15:25 F814W 20.0 15.69± 0.10
a Sequential number of observation and abbreviated name of the archive file
(u3cn0 ∗∗∗ c0f ).
b Exposure midpoint.
c Exposure time.
d Magnitudes of the nucleus in the Johnson–Kron–Cousins photometric sys-
tem corresponding to the coadded consecutive images taken with the same filter.
pointings, each of them referred to as a raster point, to correct
for cometary motion. For our observations of Comet Hale–Bopp,
we carried out a detailed analysis of the pointing history file and
found that 95 percent of the time the comet was within 0.49 arc-
sec (≃1/3 pixel) from the averaged raster position (Jorda et al.
2000).
An ISOCAM image is in fact a cube where the additional
dimension is time. The signal in a given pixel (i, j) is indeed
a function of time (tk) for reasons explained above. The pre-
processing of the cubes is rather complex and throughfully de-
scribed by Jorda et al. (2000). In summary, the corrections for
dark current, nonuniformities, and transient effects used the tools
of the CAM Interactive Analysis Software (CIA version 3.0).
However, we developed a specific Interactive Data Language
(IDL) routine to select the valid images and combine them in
the most appropriate way. It examines how fast the stabilization
takes place and looks for overshoots in each individual pixel.
The latter problem arises when the signal does not smoothly
reach its maximum value but first overshoots it before leveling
off to the true “stabilized value.” The absolute calibration was
performed using the most recent factors (Siebenmorgen et al.
1998) and applying an appropriate color correction (Blommaert
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FIG. 1. Isophote contours of a HST PC2 image of Comet 22P/Kopff taken on 18 July 1996 with the F675W filter. The arrows indicate the antisolar direction
(prolonged radius vector r), the celestial (equatorial) North (N), and the heliocentric orbital velocity vector (Vorb) of the comet projected on to the sky plane.
et al. 2001). At this stage, seven calibrated images (one per visit)
were available for analysis. Figure 2 illustrates an image created
from 32 individual exposures of 5 s with the method described
by Jorda et al. (2000).
3. IMAGE ANALYSIS
3.1. General Considerations
The key aspect of the data analysis, as already emphasized
in our previous works, is to correctly separate the signal of the
nucleus from that of the coma. The best approach consists in
fitting a parametric model of the expected surface brightness to
the observed images. The most general model represented by a
two-dimensional array of brightness values is simply given by
Model = [nucleus+ coma]⊗ PSF, (1)
where PSF denotes the point spread function of the telescope
and ⊗ represents the convolution operator. The nucleus is not
resolved, so that
nucleus = kn δ(ρ), (2)
where δ is the Dirac delta function, ρ is the radial distance from
the center, and kn is a scaling factor. Specifying a model for the
coma very much depends on how complex it appears on the real
images, and we developed various models accordingly (Lamy
and Toth 2000). In the case of 22P/Kopff, the innermost coma
appears to depart slightly from circular symmetry but not to the
point of warranting the most general procedure we implemented
for Comet Hale–Bopp (Weaver and Lamy 1997). We therefore
decided to introduce the isotropic model
coma = kc/ρp (3)
and to perform the fits on azimuthally averaged radial profiles, as
we did, for instance, in the case of Comet 46P/Wirtanen (Lamy
et al. 1998a). This is simply implemented by performing a polar
transformation of the images centered on the nucleus (the pixel
having the largest signal), with an angular resolution of 1◦, and
summing the 360 individual profiles. Note that the 1/ρp function
was rigorously calculated in the central 3× 3 pixels to take into
account the finite extent of the pixels (this effect is negligible
beyond this central area).
3.2. Analysis of the HST Images
The point spread functions (PSFs) of the telescope were mod-
eled using version 4.0 b of the TinyTIM software written by Krist
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FIG. 2. Isophote contours of Comet 22P/Kopff image taken on 15 October 1996 with the LW10 filter of ISOCAM. The arrows indicate the antisolar direction
(prolonged radius vector r) and the direction of celestial (equatorial) North (N).
(1995). We individually processed the eight visits, but we coad-
ded the consecutive images taken with the same filter at each
visit to reach the best possible signal-over-noise ratio. The fit of
the standard model (Eq. 1) was thus performed on 80 images, and
the best results were obtained with the canonical coma model
corresponding to p = 1. Figures 3–6 illustrate the case of the
third visit for the four filters.
The 1-σ noise affecting the pixel value B (in DN) of an image
is given by
s =
√
B
g
+
(
ℜ
g
)2
+ ( f B)2, (4)
where g= 7 electrons/DN is the gain, ℜ= 7 electrons is the
readout noise, and f = 0.01 expresses the flat field noise as a
fraction of the signal. Introducing the gain in the signal-over-
noise ratio resulting from the azimuthal average leads to very
small 1-σ error bars (approximately twice the thickness of the
solid line), which were therefore omitted in Figs. 3–6 for clarity.
Notice the excellent quality of the fits, which demonstrates the
ability of the model of the comet to represent the data, and the
large contrast of the nucleus over the coma (a factor of ∼6 in
the peak pixel).
The determination of the absolute magnitudes was performed
on the kn PSF images, which measure the brightness of the
nucleus as it would be observed by the HST in the absence
of coma. The procedure followed the recommendations of
Holtzman et al. (1995). The so-called instrumental magnitudes
were calculated by integrating the scaled PSFs in an aperture
of 0.5 arcsec radius, so that no aperture correction is required.
The formulae converting the instrumental WFPC2 magnitudes to
the standard Johnson–Kron–Cousins BVRI magnitudes require
color corrections in first and second orders, i.e., they involve
terms like (V − R), (V − I ), and (B − V ), and their squares.
The formulae were combined two at a time to generate and
solve second-order equations for the color terms. This proce-
dure allows the system of four equations to be solved in a self-
consistent way and the BVRI magnitudes to be retrieved without
any assumption regarding the color of the nucleus.
3.3. Analysis of the ISO Images
The situation is different from that of the HST in the sense
that there is not a sophisticated program like TinyTIM to calcu-
late the PSFs for ISOCAM. There is a simple program which
incorporates the main optical components, but it is unable to
reproduce the details of the real PSFs, such as their asymmetry.
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FIG. 3. Azimuthally averaged radial profile of the third HST image taken
with the F439W filter in log–log (top) and linear–log (bottom) representations.
The thick solid line represents the observation, the dashed line the nucleus, the
thin solid line the coma, and the dash–dot line the fitted model.
A library of PSFs was accumulated from numerous observa-
tions of stars: a raster mode was implemented to secure PSFs at
11× 11 subpixel locations for each pixel, and the whole set was
processed by the ISOCAM team. For each subpixel location,
several PSFs were obtained; the selection of the “best” PSF was
performed by O. Laurent (personal communication, 1999) by
choosing the observed PSF which best matches the calculated
one. This procedure eliminates grossly incorrect results and in-
sures that the main features of the selected PSF are correct while
introducing finer details which are not present in the model.
For our application, we first determined the subpixel location
of the opto-center of the comet (presumed to be the nucleus) and
retained the “best” PSF for that location. The fit of the standard
model was performed on the seven images and the best results
were obtained with a power exponent p = 1.17 for the coma.
Figure 7 illustrates the case of the second visit. Notice that the
situation is opposite to that of the HST images: in the case of
the thermal infrared images, the nucleus signal represents only
a modulation (∼25% in the peak pixel) of the dominant comatic
signal. However, the model is able to reproduce well the features
of the mean profile of the real images.
We were unable to detect the nuclear signal in the three images
corresponding to visits #3, #5, and #6. Careful examination of the
image cubes revealed that the stabilization occurred too late in
the series of individual images to allow our reduction procedure
to generate valid signals.
There are several sources of noise in the ISOCAM images.
The dark current subtraction introduces an error smaller than
2 ADU/s (Biviano et al. 1998b). The flat-field correction intro-
duces a systematic error of a few percent (Biviano et al. 1998a).
For P/Kopff, the signal level within 3 arcsec from the opto-
center is larger than 80 ADU/s, and the resulting error on the
nucleus signal is less than 3%. The photon noise for a gain g=2
is less than 12%. The transient correction contributes greatly
FIG. 4. Same as Fig. 3 for the F555W filter.
448 LAMY ET AL.
FIG. 5. Same as Fig. 3 for the F675W filter.
to the overall error. From the root mean square (RMS) of the
values of the signal of a given pixel after stabilization, we es-
timated its contribution to be ∼10%. We added all the contri-
butions quadratically and found a 1-σ error of ∼16%, which
corresponds to a signal-to-noise ratio S/N > 6 for the signal
in a box of 5× 5 pixels around the opto-center and S/N = 8
at the opto-center. Finally, the systematic error on the abso-
lute calibration was estimated by Siebenmorgen et al. (1998)
to be ∼5%, which gives an overall relative 1-σ error rounded
to 20%.
The determination of the infrared flux was performed on the
kn PSF images expressed in units of ADU/s/gain. The response,
Ŵ, of ISOCAM for the appropriate filter is given in units of
ADU/s/gain/mJy/pixel. The total flux in mJy emitted by the
nucleus is simply given by
Fn =
kn
Ŵ
∫ ∫
PSF dx dy, (5)
where the double integral extends over the spatial extent of
the PSF. Since the PSF is normalized, the expression of Fn sim-
plifies to
Fn =
kn
Ŵ
. (6)
The adopted calibration factors are given by Jorda et al. (2000)
in their Table III.
4. THE MODELS OF THE NUCLEUS
4.1. Scattered Light
The magnitude mi in a given spectral band of a body viewed in
scattered sunlight is related to its physical properties by (Russell
1916)
piφ(α)R2n = 2.25× 1022 R2h2100.4(mSun−mi ), (7)
FIG. 6. Same as Fig. 3 for the F814W filter.
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FIG. 7. Azimuthally averaged radial profile of the second ISOCAM
image taken with the LW10 filter in log–log (top) and linear–log (bottom)
representations. The thick solid line represents the observation, the dashed
line the nucleus, the thin solid line the coma, and the dash–dot line the fitted
model.
where pi is the geometric albedo in the considered spectral band
(i th), φ(α) is the phase function at phase angle α [◦], Rn is the
nucleus radius [m], Rh and are the heliocentric and geocentric
distances [AU], and mSun is the magnitude of the Sun. We take
φ(α) = 10−0.4αβs and a phase coefficient βs = 0.04 mag/deg as
used in our previous works (Lamy and Toth 1995, Lamy et al.
1998a,b, 1999). The above equation defines a first relationship
(“the optical constraint”) between Rn and pi .
4.2. Thermal Emission
The thermal emission from the nucleus is also related to its
physical properties but in a less straightforward way than the re-
flected sunlight. In fact, we need a thermal model of the nucleus
to establish this relationship. Below, we consider two models:
the standard thermal model (STM), first introduced to analyze
infrared observations of asteroids, and an ice–dust mixed model
(MM) which considers water ice and refractory materials mixed
at microscopic scale. In these two models, we assume a spherical
nucleus with a large period of rotation compared to the time scale
of penetration of the heat wave by conduction (slow rotator). The
thermal inertia is neglected and the thermal equilibrium is in-
stantaneous. Indeed, a calculation assuming a plausible thermal
inertia of 10 JK−1 m−2 s−1/2 showed no difference in the results.
The distributions of the surface temperatures are independent of
the inclination of the spin axis with respect to the comet orbital
plane.
4.2.1. The standard thermal model (STM). The temperature
distribution T (z) [K] results from a balance between the solar
flux received by the nucleus and the reradiated flux (Lebofsky
and Spencer 1989),
(1− A)Fsun
R2h
cos z = ηǫσT 4, (8)
where A is the Bond albedo, Fsun = 1370 Wm−2 is the solar
constant, Rh [AU] is the heliocentric distance, z is the zenith
angle, η is the beaming factor, ǫ is the infrared emissivity, and
σ = 5.67× 10−8 Wm−2 K−4 is the Stefan–Boltzmann constant.
The Bond albedo A is the product of the geometric albedo for
the V band pv and the phase integral q .
The temperature decreases from a maximum value at the sub-
solar point as cos1/4 z and is equal to 0 K on the night side
(z > π2 ), as illustrated in Fig. 8. Strictly speaking, the STM ap-
plies to an inactive body.
4.2.2. The ice–dust mixed model (MM). In order to take into
account the activity evidenced by the presence of a coma in both
visible and thermal observations, we consider an ice–dust mixed
model (MM) where water ice is mixed with refractory materi-
als at a scale where the thermal coupling between the grains
FIG. 8. Temperature profiles versus zenithal angle z for the standard ther-
mal model (STM) and the mixed model (MM).
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is perfect. Indeed, at heliocentric distances lower than 2 AU,
where our observations of 22P/Kopff were performed, water ice
sublimation is the dominant effect to explain the activity (see,
e.g., Enzian et al. 1999). There is only one temperature for the
ice–dust mixture and the KOSI experiments showed that this is
justified for grains with sizes less than ∼60 µm (Ko¨mle et al.
1991). The thermal balance for the MM is different from that of
the STM as a term for ice sublimation must be introduced
(1− A) Fsun
R2h
cos z = ηǫσT 4 + f (1− αr)L(T )Z (T ), (9)
where f is the fraction (per volume) of ice in the mixture, αr
accounts for the recondensation of water ice on the surface (Crifo
1987), L(T ) [J/Kg] is the latent heat of sublimation of H2O ice,
and Z (T ) [Kg/s/m2] is the H2O production rate. The tempera-
ture distribution over the nucleus is flatter than that given by the
STM (Fig. 8), and at a given heliocentric distance, the values are
lower since part of the absorbed energy is used for ice sublima-
tion. This is illustrated in Fig. 9 where the subsolar temperature
is plotted versus the heliocentric distance for the two models.
Beyond ∼6 AU, water ice sublimation becomes negligible and
the predicted temperatures are equal. The difference increases as
Rh decreases and reaches 400 K at 0.5 AU. The STM leads to an
upper limit for the temperatures and, therefore, for the thermal
fluxes.
4.2.3. Thermal flux. The thermal flux F(λ) of an unresolved
nucleus measured by an observer located at geocentric dis-
tance  is the integral over the nucleus of the Planck func-
tion B(λ, T ), where T (θ, ϕ, pv) is given by either the STM or
the MM:
F(λ) = ǫ
∫ ∫
B[λ, T (θ, ϕ, pv)] dS. (10)
FIG. 9. The variation of the subsolar temperature with heliocentric distance
for the STM and the MM.
FIG. 10. The variation of thermal flux with phase angle resulting from the
double integration of the flux density over the part of the nucleus visible from
the Earth. Two standard phase laws are plotted for comparison.
The solid angle  is given by
 =
1
2
cos θ cos(ϕ − α), (11)
and the element of surface by
dS = R2n cos θ dθ dϕ, (12)
where θ is the latitude, ϕ is the longitude measured from the
subsolar point, and α is the phase angle. We calculate the ther-
mal flux by performing a double integration over the hemi-
sphere of the nucleus which is visible from Earth, i.e., satis-
fying cos(ϕ − α) > 0. This method is more realistic as it avoids
introducing an arbitrary thermal phase function. The resulting
variation of the thermal flux with the phase angle (normalized at
α = 0) is displayed in Fig. 10 together with two standard laws
of the form φ(α) = 10−0.4αβT . βT = 0.005 gives a satisfactory
approximation for phase angles less than 40◦. βT = 0.017 gives
a crude approximation for phase angles up to 100◦ at the expense
of an error of a factor of ∼2.
The measured thermal emission from the nucleus offers a sec-
ond relationship (“the thermal constraint”) between Rn and pv.
4.2.4. The model parameters. The various parameters in-
volved in the thermal models are not known for cometary nuclei.
We discuss below how we selected their respective values.
The infrared emissivity ǫ is taken to be equal to 0.95, the mid-
dle point of the interval 0.9–1.0 always quoted in the literature.
As the interval is very small and the value is near 1.0, this un-
certainty has a negligible impact on the calculated thermal flux.
The beaming factor η reflects the influence of surface rough-
ness which produces an anisotropic thermal emission. The val-
ues of η determined for a few asteroids and satellites vary from
0.7 to 1.2 (Spencer et al. 1989, Harris 1998). The value of
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η = 0.756, derived from observations of 1 Ceres and 2 Pallas by
Lebofsky et al. (1986) has often been considered a standard and
used for other Solar System objects (e.g., Centaur 1997 CU26,
Jewitt and Kalas 1998). However, for low-albedo objects such
as cometary nuclei, Lagerros (1998) pointed out that a rather
high surface roughness is required in order to achieve this value.
His recommendation led us to select the more appropriate value
η = 0.85. As the temperature varies as η−1/4, the beaming fac-
tor has an important effect on thermal flux and, in turn, on the
determination of the nuclear radius.
The Bond albedo A requires a knowledge of the phase inte-
gral q , which measures the angular dependence of the scattered
radiation. We chose q = 0.28, the value found for 253 Mathilde
(Clark et al. 1999) since the surface properties of this asteroid
(pv = 0.047 and βV = 0.04 mag/deg) are typical of cometary
nuclei.
For the latent heat of sublimation L(T ) [J/Kg], we took the
formula of Delsemme and Miller (1971) widely used in past
studies (Fanale and Salvail 1984, Enzian, et al. 1999):
L(T ) = 2.888 106 − 1116 T . (13)
The H2O production rate Z (T ) [Kg/s/m2] is given by
Z (T ) = Pv(T )
√
M
2πRT
, (14)
where M = 18 gmol−1 is the H2O molecular weight and R =
8.314 JK−1 mol−1 is the gas constant.
The vapor pressure Pv(T ) [Pa] is given by (Fanale and Salvail
1984, Skorov et al. 1999)
Pv(T ) = A exp −BT , (15)
where A= 3.56.1012 Pa and B= 6162 K.
The recondensation of water ice on the surface is discussed
in detail in Crifo (1987). We adopted his recommended value
αr = 0.25.
The volumetric fraction of ice f in the ice–dust mixed model
is set at 0.1, which appears realistic. Higher f leads to higher
radii and lower albedos which can be rejected, as shown below.
5. THE PROPERTIES OF THE NUCLEUS
5.1. The Magnitudes and Thermal Fluxes of the Nucleus
The BVRI magnitudes of the nucleus are given in Table II
together with the values of its radius straightforwardly derived
from the V and R magnitudes, assuming a geometric albedo of
0.04. Together with a phase coefficient of 0.04 mag/deg, these
are the canonical values we have used in all our past determina-
tions of nuclear radii. The mean values of the effective radius of
Comet 22P/Kopff amount to 1.71± 0.08 km from the V mag-
nitude and 1.85± 0.05 km from the R magnitude. The nuclear
magnitudes of 22P/Kopff measured from photographic obser-
vations at large heliocentric distances have been thoroughfully
scrutinized by Sekanina (1984). Out of about 30 data points, he
only retained three which were reasonably consistent with both
the inverse square power of heliocentric variation and with a
plausible phase coefficient of 0.035 mag/deg. Introducing a ge-
ometric albedo of 0.03 for the photographic region (∼420 nm),
which is consistent with a value of 0.04 for the R band and
the color of the nucleus (see below) in his equation 21, yields a
radius of∼2.4 km, substantially larger than our determination. In
her compilation, Meech (1996) reports an unpublished radius of
2.8 km. The catalog of Tancredi et al. (2000) shows considerable
scatter for the V (1, 1, 0) values of 22P/Kopff, even at heliocen-
tric distances larger than 4 AU. From the faintest magnitudes,
they calculated a radius of 1.87 km using the same assumptions
as above (i.e., a geometric albedo of 0.04 and a phase coefficient
of 0.04 mag/deg). This indicates that the faintest observations
were close to detecting a bare nucleus.
The four lightcurves constructed from the reduced magnitudes
are displayed in Fig. 11. We first remark that, at the 2-σ noise
level, the four sets of data points are consistent with constant
brightness, i.e., a total absence of variations. A closer analysis,
however, indicates that the four sets appear to follow a similar
trend of constantly decreasing brightness at a rate of ∼0.2 mag
per day. This may be part of the descending branch of a very
shallow sinusoidal variation with a period of several days. A
simple Fourier decomposition, limited to the first sine and cosine
FIG. 11. Temporal variation of the brightness of the nucleus of Comet
22P/Kopff. The (Johnson–Kron–Cousins) B, V , R, and I reduced magnitudes
m(1, 1, 0) are plotted versus time. The solid lines represent a constantly decreas-
ing brightness at a rate of∼0.2 mag per day. The error bars are 1σ . The two dash–
dot lines show the behavior expected from a spherical body of indicated radius.
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FIG. 12. The lightcurves corresponding to the two models proposed by
Sekanina (1984). The data points are R magnitudes.
terms due to the limited number of data points, yielded a period
P ∼ 6.4 h which we consider highly biased by the sampling of
our observations. In addition, the amplitude of the variation is
not constrained. From his precession model, Sekanina (1984)
derived a period P = 9.4± 1.3 h and proposed two solutions
which essentially differ by the orientation of the spin axis and,
to a lesser extent, by the oblateness of the nucleus (his Table III).
Taking into account these results with our own determination of
the period, we constructed the expected lightcurves for the two
models (Fig. 12). Both models are in fact compatible with our
data at the 2-σ noise level, but we do not consider these results
conclusive. Our results for the thermal flux are given in Table III,
but the four valid data points do not cast additional light on
the rotational state of the nucleus of 22P/Kopff. A conservative
TABLE III
Log of the ISO Observations and Resultsa
Imageb Datec Fluxd
# AOT# 15 October 1996 (UT) (mJy)
1 49 13:32:19 51.8± 10.4
2 50 14:49:09 48.2± 9.6
3 51 16:30:52 —
4 52 18:11:25 54.1± 10.8
5 53 20:14:39 —
6 54 21:55:42 —
7 55 23:00:47 48.2± 9.6
a All exposure times were 5 s and were taken with the LW10 filter and a gain
of 2.
b Astronomical Observation Template # in ESA’s database.
c Exposure midpoint (UT).
d Flux of the nucleus in mJy.
conclusion is that it is rather spherical or that it was viewed
nearly pole-on (or both) and that its period is not determined.
5.2. The Color of the Nucleus
The reflectivity of the nucleus was calculated from the ob-
served color indices minus the solar color indices and normal-
ized to a value of 1 at 550 nm, the effective wavelength of the
V band. The resulting normalized reflectivity for the summed
images is shown in Fig. 13; this reflectivity measures the color
of the nucleus relative to that of the Sun. It is characterized by a
constant reddening over the interval 440–800 nm with a gradient
of S′ = 14± 5% per 103 ˚A. Such a property has already been
observed for 49P/Arend–Rigaux (S′= 10), 2P/Encke (S′= 11),
and 10P/Tempel 2 (S′= 20)—see Luu (1993) and A’Hearn et al.
(1989)—the nucleus of 22P/Kopff falling midway between the
two extreme values. Not all cometary nuclei behave this way,
for instance, 21P/Giacobini–Zinner (Luu 1993) and 45P/Honda–
Mrkos–Pajdusakova (Lamy et al. 1999) exhibit a sharp drop in
their reflectivity at the bluest wavelengths. To facilitate the com-
parison with the compilation of color indices tabulated by Luu
(1993, her Table III), we determined m B − m R = 0.32 for the
nucleus of Comet 22P/Kopff, where m B − m R is the object color
index minus the solar color index (in mag).
5.3. The Size and Albedo of the Nucleus
We combined the optical (V band) and thermal constraints
in the radius–albedo diagram to independently determine these
two parameters. The ranges displayed in Fig. 14 reflect the
FIG. 13. Normalized reflectivity spectrum of the nucleus of Comet
22P/Kopff.
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FIG. 14. Optical and infrared constraints for the standard thermal model
(STM) and the mixed model (MM) plotted on the radius–albedo diagram. The
allowed domains are filled in with black.
observational errors as given in Tables II and III but not the sys-
tematic errors due to the uncertainties in the adopted values of
the parameters (to be discussed below). Note that the trajectories
intercept at a sufficiently large angle so that the thermal cons-
traints impose the radius almost independently of the albedo.
Clearly the ice–dust mixed model is ruled out, as the optical
and infrared trajectories marginally intercept at unrealistically
low values of the albedo (pv < 0.012). We are left with the
STM and the corresponding intersection gives the best estimates
of the radius, Rn = 1.67± 0.18 km, and the geometric albedo,
pv = 0.042± 0.006.
The systematic errors come from the parameters βv, q , and η.
Since the visible observations were obtained at a low phase angle
(∼4◦), the incidence of the phase coefficient βv is marginal. In
order to assess the influence of q and η, we consider the fol-
lowing new values: q = 0.75 based on measurements of airless
planetary bodies by Harris (1961), a value also adopted by Jewitt
and Kalas (1998) for Centaur 1997 CU 26; and η = 0.756, the
canonical value proposed by Lebofsky and Spencer (1989). The
impact of these new values is presented in Table IV. The influ-
ence of q is very low, 0.02 km on the radius and 0.001 on the
albedo. That of η is more pronounced and amounts to 0.09 km
on the radius and 0.006 on the albedo. Altogether, the systematic
errors appear to be dominated by the beaming factor η.
TABLE IV
Radius and Geometric Albedo for Different Combinations
of the Parameters q and η
q η Radius Rn [km] Geometric albedo pv
0.28 0.85 1.67 0.042
0.28 0.756 1.56 0.048
0.75 0.85 1.69 0.041
0.75 0.756 1.58 0.047
Finally, we note that the assumption of constant geometric
albedo implicit in Eq. (8) is violated by our HST results, as p is
a function of the wavelength λ (Fig. 13). Let us assume that the
observed linear variation can be extrapolated beyond the 0.4–
0.8 µm interval and rewrite Eq. (8) as
∫
λ
[1− p(λ)q]Fsun(λ) cos zR2h
= ηǫσT 4, (16)
where now p(λ) = pv[1+ 1.436(λ− 0.55)]. The difference be-
tween the two methods—a constant albedo (pv = 0.042) on the
one hand and the above function p(λ) on the other hand—is less
than 5 m on the radius and nil on the albedo.
5.4. The Mass and Active Fraction
For a spherical body of effective radius 1.67 km and taking
a mean bulk density of ∼1000 kg m−3 (this is often consid-
ered a canonical value for cometary nuclei), the mass of the
nucleus is ∼2× 1013 kg, which is in good agreement with the
upper value of 2.9× 1013 kg derived by Rickman et al. (1987)
from the effect of nongravitational forces. We note that Sekanina
(1984) determined a mass of (1.1± 0.4)× 1013 kg from his pre-
cession model. A’Hearn et al. (1995) derived an active area of
12.3 km2 from their observations obtained when the comet was
at a heliocentric distance Rh = 1.77 AU, i.e., 80 days before its
perihelion passage of 1983. Using our effective radius, we de-
rived a fractional active area of 0.35 at that distance. This places
22P/Kopff in the class of highly active short-period comets such
as 46P/Wirtanen (Lamy et al. 1998a).
In this context, it is difficult to understand why the thermal
observations favor the STM and rule out the MM even with a
modest volume fraction of ice ( f = 0.1). Such a paradoxical sit-
uation has already been noted for Comet C/1996 B2 Hyakutake
(Lisse et al. 1999), and a halo of large icy grains was proposed
as a substantial source of outgassing. It is far from clear that
such a scenario can apply to short-period comets as well. We
feel the key to the problem resides in the correct understanding
of the thermal behavior of cometary nuclei, particulary surface
and subsurface processes, constrained by the water production
rate. This will be considered in a forthcoming article.
6. THE OPTICAL PROPERTIES OF THE COMA
The normalized reflectivity of the coma is plotted in Fig. 15.
It is sufficiently similar to that of the nucleus (Fig. 13) to believe
that it is representative of the dust continuum, although slight
contaminations by CN bands of the F479W images and by C2
bands of the F555W images are possible. Figure 15 indicates
that the 22P/Kopff dust has a red color, a common feature of
cometary dust (Jewitt and Meech 1986). Restricting the data to
those from the F675W and F814W filters, which are probably
free of any major gas emission, we found a reflectivity gradi-
ent S′= 17± 3% per k ˚A, entirely compatible with that of the
nucleus.
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FIG. 15. Normalized reflectivity spectrum of the coma of Comet 22P/Kopff.
We calculated the quantity A fρ (A’Hearn et al. 1984) by aver-
aging all HST images taken with the F675W filter and integrating
the resulting coma model in a circular aperture; we found A fρ =
545 cm. A’Hearn et al. (1995) determined a value of 457 cm
when the comet was at Rh = 1.77 AU preperihelion. Applying
their law of variation with Rh, this corresponds to ∼590 cm at
Rh= 1.588 AU, which at first appears in excellent agreement
with our value. However, if we introduce their correction for the
asymmetric dust production about perihelion (a factor of 0.38),
the above value is reduced to ∼225 cm. There are at least three
explanations for this apparent discrepancy of a factor of ∼2.4:
(i) The above scaling and correction were extrapolated at
Rh= 1.588 AU, i.e., outside the range in which they were deter-
mined.
(ii) The different phase angles: our result obtained at ∼4◦
probably includes the backscattering enhancement (opposition
effect) seen in several comets (Meech and Jewitt 1987, Millis
et al. 1982).
(iii) The color of the dust: it is not clear which continuum filter
A’Hearn et al. (1995) used, but if it was centered at 485 nm, our
above result on the reflectivity of the dust coma would increase
their A fρ value by a factor of ∼1.3.
The last two effects tend to decrease the apparent discre-
pancy, and we can safely conclude that the two observations
agree within a factor of 2, keeping in mind that a straightfor-
ward comparison was not possible.
The determination of the dust production rate followed the
method we applied to Comet 4P/Faye (Lamy et al. 1996a).
The OH production rate measured by A’Hearn et al. (1995) at
Rh = 1.77 AU preperihelion, QOH= 2.1× 1028 mol sec−1, is
first scaled to our heliocentric distance according to their law of
variation (R−7.9h ) and corrected for the asymmetry about perihe-
lion (a factor of 0.6), yielding QOH = 3× 1028 mol sec−1. The
quantum yield for OH from H2O dissociation slightly depends
upon solar activity and we used QH2O = 1.44 QOH, appropriate
for a solar minimum (Budzien et al. 1994), as it was the case
in July 1996. The fractional active area is that obtained above,
0.35. We then found Qd= 130 kg s−1. An extensive discussion
of the errors affecting the determination of Qd can be found in
Newburn and Spinrad (1985).
7. CONCLUSIONS
We successfully detected the nucleus of Comet 22P/Kopff in
both the visible with HST and in the thermal infrared with ISO.
The eight HST observations performed over a time interval of
11.75 h do not indicate a clear pattern of a rotating body. We ten-
tatively conclude that the nucleus of 22P/Kopff is either rather
spherical or was viewed pole-on. The red color of the nucleus
is characterized by a constant reflectivity gradient S′ = 14±
5% per k ˚A over the interval 420–800µm, typical of cometary nu-
clei. Combining the visible and infrared observations, we inde-
pendently determined its radius Rn = 1.67± 0.18 km and its ge-
ometric albedo pv = 0.042± 0.006 and pR = 0.047± 0.006.
These results were obtained by applying the standard thermal
model developed for asteroids. An ice–dust mixed model with
a volumetric fraction of water ice of only 10% is not compati-
ble with the thermal data. However, the nucleus of 22P/Kopff is
highly active, with a fractional area of 0.35 at Rh = 1.78 AU.
We shall explore in a forthcoming article how we can solve this
apparent puzzle and attempt to produce a model which would be
compatible with the thermal data and the high level of activity.
The visible coma exhibits a red color with a reflectivity gradi-
ent S′= 17± 3% per k ˚A compatible with that of the nucleus.
Finally, we determined an A fρ of 545 cm and a dust production
rate of 130 kg s−1 at Rh = 1.58 AU.
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5.8. LE NOYAU DE LA COM

ETE 46P/WIRTANEN
5.8 Le noyau de la omete 46P/Wirtanen
Figure 5.12 { Image de la omete 46P/Wirtanen prise le 9 fevrier 1997 par K.Kogen
(R
h
=1.2UA, =1.6UA, =37
o
).
5.8.1 Introdution
La omete 46P/Wirtanen est une omete a ourte periode de la famille de Jupiter. Elle
a ete deouverte par C.A.Wirtanen (Lik Observatory, Californie) le 17 janvier 1948. Sa
periode est alors estimee a 6.71 annees. Pendant les diverses apparitions de 1954 a 1991,
la omete est passee deux foix pres de Jupiter, en 1972 et en 1984, e qui a modie son
orbite. Les elements orbitaux atuels de la omete 46P/Wirtanen sont resumes dans la
Table 5.12. Suite a es perturbations de l'orbite dans les annees 70 et 80, l'apparition de
1991 a ete tres favorable. La omete a ete retrouvee le 8 juillet 1991 par T. Seki (Nakano
& Seki, 1991). Elle est passee au plus pres de la Terre le 8 septembre 1991 a 1.35UA et
sa magnitude etait alors estimee a 10.
Depuis 1994, ette omete est la ible prinipale de la mission Rosetta
4
de l'Agene
Spatiale Europeenne (ESA), presentee en detail dans l'annexeA. Par onsequent, son
dernier passage en 1997 etait tres attendu, me^me si les onditions etaient moins favorables
qu'en 1991. Ces mauvaises onditions d'observation ne nous ont d'ailleurs pas permis de
separer la ontribution du noyau de elle de la oma sur les images ISOCAM. La omete
est passee au plus pres de la Terre le 9 septembre 1996 a 1.49UA et le 24 mars 1997 a
1.51UA. Elle est passee au perihelie le 14 mars 1997 a 1.064UA du Soleil.
Dans le adre de ette these, nous avons utilise les mesures de taux de prodution H
2
O
disponibles dans la litterature pour omprendre les variations de l'ativite de la omete
4
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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CHAPITRE 5. R

ESULTATS ET DISCUSSION
46P/Wirtanen, dans le but de arateriser la surfae de son noyau. Ce travail est presente
dans la setion 5.8.2, au travers l'artile III \Ativity on the Surfae of the Nuleus of
Comet 46P/Wirtanen". Pour ette etude, nous avons utilise les modeles thermiques 1 et
2. Nous nous sommes ensuite interesse a l'historique du noyau de la omete 46P/Wirtanen
pour retrouver sa taille initiale, en utilisant l'evolution de ses elements orbitaux fournie
par G.Valsehi. Ce travail, presente dans la setion 5.8.3, utilise le modele thermique 1.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.657 1.064 5.14 82.2 356.3 11.7 5.5
Table 5.12 { Elements orbitaux de la omete 46P/Wirtanen. Epoque : 14 mars 1997 a 0hTU.
5.8.2 Artile III : \Ativity on the Surfae of the Nuleus of
Comet 46P/Wirtanen"
Resume : nous presentons un modele thermique du noyau de la omete 46P/Writanen,
ontraint par les variations temporelles du taux de prodution H
2
O, pour omprendre
les meanismes de l'ativite a sa surfae. Notre modele est un noyau spherique ave une
mosaque marosopique de zones atives et inatives, petites et nombreuses. A la distane
helioentrique R
h
>1.5UA, les zones atives reouvrent 5-15% de la surfae. A 1.5UA
une augmentation rapide de l'ativite a lieu en 10 jours et la fration ative atteint 70 a
100%, restant ensuite onstante jusqu'au perihelie ouQ
H
2
O
= 1:30:310
28
moleules s
 1
.
Post-perihelie, ette fration dero^t a nouveau jusqu'a 10%. Le modele est onsistant
ave un albedo geometrique inferieur a 0.06. Une rou^te de quelques millimetres peut se
former apres le passage au perihelie et expliquer les variations de l'ativite sur une orbite.
Finalement, nous avons deduit une erosion de 0.5m par revolution et un temps de vie du
noyau de plusieurs entaines de periode de revolution. Les preditions de notre modele
pourront e^tre diretement omparees aux observations de l'orbiteur et de l'aterrisseur de
Rosetta
5
.
5
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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Abstract. We present a thermal model of the nucleus of comet 46P/Wirtanen, constrained by the temporal variations of the
water production rate, in order to understand the activity on its surface. We consider a spherical nucleus with a macroscopic
mosaic of small and numerous active and inactive regions. At heliocentric distances rh > 1.5 AU, the active regions represent
5–15% of the surface. At ∼1.5 AU, a rapid increase takes place and the active fraction reaches 70 to 100% in about 10 days, and
then remains approximately constant up to perihelion where QH2O = 1.3±0.3×1028 molecule s−1. Post-perihelion, this fraction
returns to ∼10%. The model is consistent with a geometric albedo ≤0.06. A refractory crust likely forms post-perihelion and
can explain the variations of the activity over an orbit. Finally, we derived an erosion of ∼0.5 m per revolution and a remaining
lifetime for the nucleus of several hundred revolutions.
Key words. comets: individual: 46P/Wirtanen
1. Introduction
For comet 46P/Wirtanen, the potential target of the ROSETTA
mission1, and more generally for all comets, an outstanding
question is to understand, describe and quantify the activity on
the surface of the nucleus. A standard, coarse approach consists
in calculating the active fraction from the observations of QH2O
(A’Hearn et al. 1995). In the case of 46P/Wirtanen, Lamy et al.
(1998) determined a radius of 0.6 km and derived an active
fraction higher than 60% on the basis of a water production rate
QH2O = 1.7×1028 molecule s−1 measured by Stern et al. (1998).
This implies that large amounts of water-releasing materials are
present over the bulk of its surface or just under it.
A major improvement in describing the activity of a
cometary nucleus was proposed by Julian et al. (1999) who de-
veloped a model for comet 1P/Halley with five localized active
regions. This model separately considers the thermal behaviour
of the active and inactive regions and includes heat conduc-
tion into the nucleus. The variations in strength of the five ac-
tive regions with the rotation of the nucleus and its heliocentric
distance are both taken into account, leading to a variation of
the water production rate in agreement with the observations.
However, this model of localized active regions does not ap-
pear appropriate to 46P/Wirtanen where widespread activity is
Send offprint requests to: O. Groussin,
e-mail: olivier.groussin@oamp.fr
1 Since this article was accepted for publication, the target of the
Rosetta mission has been changed to 67P/Churyumov-Gerasimenko.
However, because of its favorable orbit, 46P/Wirtanen remains an in-
teresting target for cometary space missions. It has indeed been se-
lected for the Comet Surface Sample Return mission which is under
consideration in the framework of the NASA Discovery program.
highly probable based on the above estimate of the active frac-
tion and also, on the conspicuous absence of any structure in
the coma (Fink et al. 1997).
Several thermal models were developed in order to describe
the activity of 46P/Wirtanen but they all have problems and
limitations in the calculation of the water production rate. The
models of Capria et al. (1996) and de Sanctis et al. (1999)
give a water production rate too low compared with the ob-
servations, althougth they assumed a 100% active surface. The
models of Mo¨hlmann (1999) and Benkhoff (1999) both made
approximations when they calculate QH2O: Mo¨hlmann (1999)
assumed an arbitrary active fraction of 50% of the illuminated
hemisphere while Benkhoff (1999) calculated the water pro-
duction rate at the sub-solar point, without taking into account
the lower insolation at higher latitude and longitude. Moreover,
none of these models fit the observed variations of the wa-
ter production rates with the heliocentric distance. The only
two attempts to do so were performed by Crifo & Rodionov
(1997) and Enzian et al. (1999). In their study of the coma
of 46P/Wirtanen, the former authors developed different mod-
els of the nucleus to obtain “input conditions”, and they ad-
justed what they call the “active surface icy area fraction” as
a function of heliocentric distance, to be in agreement with the
estimated QH2O. Enzian et al. (1999) used a quasi-3D model
including heat and gas diffusion inside a rotating spherical
nucleus made of a porous dust-ice matrix. However, accord-
ing to these authors, the calculated QH2O does not fit well the
observations beyond 1.5 AU.
In this article, we attempt to describe the pattern of activ-
ity on the nucleus of 46P/Wirtanen, coherent with the most re-
cent determination of its physical properties (size, rotation pe-
riod) and with the measured water production rate at different
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Table 1. Water production rate measurements of 46P/Wirtanen.
Bertaux et al. (1999) Fink et al. (1998) Farnham et al. (1998) Stern et al. (1998)
Instrument SOHO-SWAN 1.54 m Catalina 1.1 m and 0.8 m at Lowell Obs. HST-FOS
Method Ly-α OI1D (6300 Å) OHa OH
Model Haser Haser A’Hearn (1995) Vectorial (Festou 1981)
rh range (pre) 1.52–1.07 1.22–1.07 1.14–1.08 2.72–1.31
rh range (post) 1.07–1.35 1.08–1.47 none none
Accuracy 25% 20% See footnote b See footnote b
a We derived QH2O using QH2O = 1.3 × QOH, as suggested by the authors.
b The accuracy depends on each water production rate measurement (see Fig. 1).
heliocentric distances, for the 1997 apparition, which has wit-
nessed a major effort in preparation of the ROSETTA mission.
The required thermal model takes into account all first-order
physical processes, insolation, reradiation, water ice sublima-
tion and heat conduction. We summarize and discuss in the
following section the determinations of the water and dust pro-
duction rates derived from the observations performed during
the 1997 apparition of 46P/Wirtanen. In Sect. 3, we present the
properties of the surface of the nucleus derived from the mea-
sured QH2O. In Sect. 4, we present the dynamical evolution of
the surface and the role of a refractory crust. Conclusions are
given in Sect. 5.
2. Water and dust production rate
2.1. Water production rate
For the present study, we compiled the results of Bertaux et al.
(1999), Fink et al. (1998), Farnham & Schleicher (1998) and
Stern et al. (1998), as summarized in Table 1.
As illustrated in Fig. 1, the bulk of the measurements were
obtained inside 1.5 AU, with two exceptions, one determina-
tion at 2.47 AU and one upper limit at 2.72 AU by Stern et al.
(1998), both pre-perihelion. They suggest a very slow increase
of QH2O up to ∼1.5 AU where a sudden jump of a factor ∼30
took place in about 10 days. The reality of this jump can hardly
be questioned since the data have been obtained with the same
spatial instrument (SOHO-SWAN) and analyzed with the same
method (Haser’s model) in a self-consistent way. The uncer-
tainty of 25% affecting the results appears reliable as it takes
into account many factors, including the calibration, the vari-
ability of the solar flux and the model. Even a larger uncer-
tainty of 40% would still imply a jump of QH2O at ∼1.5 AU.
Then QH2O regularly increases up to perihelion. We note that
the observations of Fink et al. (1998) yield higher water pro-
duction rates than the others (roughly a factor 2.5), perhaps
a consequence of their method which uses the OI1D band
at 6300 Å and which could be contaminated by the NH2 band
at 6334 Å, although the authors paid attention to this difficulty.
Post-perihelion, QH2O regularly decreases, even if the data are
quite scattered. There is an asymmetry between the pre and
post-perihelion behaviours in the range 1.4–1.064 AU as the
gradient dQH2O/dt is steeper post than pre-perihelion. The lack
Fig. 1. Measured water production rates [molecule s−1] of
46P/Wirtanen as function of heliocentric distance [AU] for the
1997 apparition.
of data at heliocentric distances beyond 1.5 AU post-perihelion
do not allow us to confirm this trend.
We note that QH2O can also be derived from the helio-
centric magnitudes mH, using the empirical law log QH2O =
30.78−0.265 mH derived from the analysis of 15 comets
by Jorda (1995), but we are not confident in this method
for 46P/Wirtanen. The heliocentric magnitudes for the 1997
apparition of 46P/Wirtanen indicates an erratic behaviour (see
Fig. 1 of Rickman and Jorda 1998) and we find no evidence
for a temporal correlation of mH with QH2O, especially dur-
ing the strong jump at 1.5 AU pre-perihelion. Moreover, most
of the magnitudes were measured by amateurs astronomers
with inherent large uncertainties, and are subject to difficulties
of interpretation.
2.2. Dust production rate
The quantity A fρ is a robust parameter to compare the dust
emission of a comet at different times as it is observation-
independent. However, the mean albedo A of the dust grains
(not to be confused with the Bond albedo of the nucleus
in Sect. 3.1) is a function of wavelength and phase angle,
a situation which complicates the comparison of various mea-
surements. We compiled in Table 2 the A fρ measurements
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Table 2. Afρ measurements of 46P/Wirtanen.
Farnham et al. Fink et al. Jokers et al. Lamy et al. Schulz et al. Stern et al.
(1998) (1998) (1998) (1998) (1998) (1998)
Instrument 1.1 m and 0.8 m
at Lowell Obs.
1.54 m Catalina 2 m Pik Terskol HST-WFPC2 2.2 m and 3.6 m
at ESO
HST-FOS
Spectral range 4845 Å 6250 Å 6940 Å 6700 Å 5225 Å 2950 Å
rh range (pre) 1.14–1.08 1.22–1.07 1.06 2.45 2.81–1.60 2.72–1.31
rh range (post) 1.49–1.72 1.08–1.47 none none none none
Phase angle 23◦–39◦ 36◦–41◦ 41◦ 11◦ 6◦–34◦ 6◦–35◦
Accuracy See footnote a none none none See footnote a See footnote a
a The accuracy depends on each Afρ measurement (see Fig. 2).
of Farnham & Schleicher (1998), Fink et al. (1998), Jockers
et al. (1998), Lamy et al. (1998), Schulz et al. (1998) and
Stern et al. (1998), all obtained during the 1997 apparition
of comet 46P/Wirtanen. Errors bars, when given by the authors,
are quite large.
As illustrated in Fig. 2, the general trend is an increase
of A fρ when the comet approaches perihelion and a decrease
thereafter. There is a slow, irregular increase between 2.8
and 1.8 AU pre-perihelion, from A fρ = 14 to 20 cm.
At 1.6 AU, A fρ has increased by a factor ∼4 to reach 76 cm,
according to the observations of Schulz et al. (1998). This
may well be related to the aforementioned increase of QH2O
at ∼1.5 AU. The low value of 15 cm at 1.31 AU reported by
Stern et al. (1998) in the ultraviolet (2950 Å) may well be
artificially biased by a change in the properties of the dust
grains. At this distance, we expect the coma to contain a sig-
nificant fraction of large particles which are not efficient scat-
ters in the UV. A scaling by a factor ∼3 between the UV
and visible domains is plausible and would bring the mea-
surements of Stern et al. (1998) in rough agreement with the
others. Inside ∼1.2 AU, A fρ appears to undergo erratic vari-
ations to finally reach its maximum at perihelion, 157 cm ac-
cording to Jockers et al. (1998). Post-perihelion, A fρ regularly
decreases to reach 30 cm at 1.5 AU. We note that the last value
of Farnham & Schleicher (1998) at 1.7 AU has a huge error bar.
The lack of data do not allow to give more precise conclusions
on the behaviour of A fρ.
It is difficult to estimate the dust production rate Qdust
from A fρ, as this requires a model and several parameters
characterizing the gas and dust outflows (Newburn & Spinrad
1985; Singh et al. 1992). For 46P/Wirtanen, only two estimates
of Qdust have been published: 4 kg s−1 at 2.5 AU (Lamy et al.
1998) and 140 kg s−1 near perihelion (Farnham et al. 1998).
Using water production rates of ∼8 kg s−1 at 2.5 AU (Stern
et al. 1998) and ∼480 kg s−1 near perihelion (Bertaux et al.
1999), we obtain a dust-to-gas ratio in the range 0.3–0.5. From
their ISOCAM observations at 9.62 and 15.0 µm, Colangeli
et al. (1998) derived a dust-to-gas ratio of ∼1 in the heliocentric
distance range 2.0–2.5 AU, pre-perihelion. This slightly higher
value could be due to a higher sensitivity of the ISOCAM
observations to the larger grains, if they dominate the coma
Fig. 2. Measured A fρ [cm] of 46P/Wirtanen as function of heliocen-
tric distance [AU] for the 1997 apparition.
at ∼2 AU. All these estimates must be taken with caution
because of inherent large uncertainties.
3. Properties of the surface from the observations
We now present a thermal model in order to calculate the water
production rate of 46P/Wirtanen as a function of heliocentric
distance, in order to interpret the observations of Fig. 1. We
consider the first-order physical processes, insolation, reradi-
ation, water ice sublimation and heat conduction. The water
production rate is calculated at each point of the surface, tak-
ing into account the variations of insolation with latitude and
longitude and the diurnal cycle (thermal inertia). The nucleus
is assumed to be spherical with a radius of 0.6 km and a ro-
tation period of 6 h (Lamy et al. 1998). The direction of the
spin-axis is unknown and we assume that it is perpendicular to
the orbital plane. In this configuration, we note that a null ther-
mal inertia also represents a pole-on or a non-rotating nucleus.
Next, we present the results on the fit of the variations of the
water production rate of comet 46P/Wirtanen with the helio-
centric distance by our thermal model. The aim is to constrain
the surface properties of the nucleus by the measured water
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production rate. We study the pre- and post-perihelion cases
and discuss the case of a non-spherical nucleus.
3.1. The thermal model
3.1.1. Description of the model
The model is a combination of the Standard Thermal Model
(Lebofsky & Spencer 1989) and of the Mixed Model (Lamy
et al. 2002), both upgraded by introducing the heat conduction
as implemented by Groussin et al. (2003) for Centaurs Chiron
and Chariklo. A fraction 1 − x (0 ≤ x ≤ 1) of the surface
is composed only of refractory material (hereafter region A),
represented by a standard thermal model with heat conduc-
tion, while a fraction x is composed of a “dirty ice” (here-
after region B), represented by a mixed model with heat con-
duction. The “dirty ice” is a microscopic mixture of water ice
and refractory grains, whose differential size distribution func-
tion of the grains has a power index of s ∼ −4, as measured
on 46P/Wirtanen (Colangeli et al. 1998) and on 1P/Halley
(Lamy et al. 1987). Consequently, regions A are inactive and
regions B are active. Inactive regions A could be in fact active
regions covered by a crust which inhibits the activity. Active re-
gions B are small, numerous, and located all over the nucleus.
We assume that there is no thermal coupling between regions A
and B, which means that each region has its own surface tem-
perature. This hypothesis is motivated by the very low conduc-
tivity of cometary nuclei, as explained in Sect. 3.1.2 (thermal
inertia). The surface energy balance for regions A is given by:
(1 − A) Fsun
r2h
cos z = ηǫσT 4 + κ
∂T
∂d
∣∣∣∣∣∣d=0 (1)
and for regions B by:
(1 − A) Fsun
r2h
cos z = ηǫσT 4 + f (1 − αR)LZ(T ) + κ∂T
∂d
∣∣∣∣∣∣d=0 (2)
where A = pvq is the product of the geometric albedo pv by the
phase integral q, Fsun [Wm−2] is the solar constant, rh [AU] is
the heliocentric distance, z is the zenithal angle, η is the beam-
ing factor introduced by Lebofsky et al. (1986), ǫ is the infrared
emissivity, σ [J K−4 m−2 s−1] is the Stefan Boltmann’s constant,
T [K] is the surface temperature, f is the fraction of water ice
in the microscopic mixture of refractory material and water ice
of region B (0 < f ≤ 1 and f = 1 for pure water ice), αR ac-
counts for the recondensation of water ice on the surface (Crifo
1987), L [J kg−1] is the latent heat of sublimation of water ice,
Z(T ) [kg s−1 m−2] is the H2O production rate, κ [Wm−1 K−1] is
the thermal conductivity and d measures the depth.
For the latent heat of sublimation of water ice L, we took
a standard value:
L = 2.8 × 106 J kg−1. (3)
The H2O production rate Z(T ) is given by:
Z(T ) = Pv(T )
√
M
2πRT
(4)
where M = 18 g mol−1 is the H2O molecular weight
and R = 8.314 J K −1mol−1 is the gas constant. The vapor pres-
sure Pv(T ) [Pa] is given by (Fanale & Salvail 1984; Skorov
1999):
Pv(T ) = A exp
(−B
T
)
(5)
where A = 3.56 × 1012 Pa and B = 6162 K. The numerical
values of the other parameters will be discussed in Sect. 3.1.2.
We consider the one-dimensional (y) time-dependent (t)
equation for the heat conduction:
ρC ∂T (y, t)
∂t
=
∂
∂y
(
κ
∂T (y, t)
∂y
)
(6)
where ρ [kg m−3] is the mass density and C [J kg−1 K−1] is the
specific heat capacity of the nucleus. We solve this equation as
in Groussin et al. (2003), using a method described in detail
by Spencer et al. (1989). The boundary conditions at the sur-
face are given by Eq. (1) for inactive regions A and by Eq. (2)
for active regions B. The method assumes that the temperature
remains constant below a (thick enough) layer of thickness d,
which gives the boundary condition at the base of the integrated
thickness. We choose d = 12ξ, where ξ [m] is the characteris-
tic length of the heat wave defined as ξ =
√
2κ/ρCω with ω
the rotational frequency; 12ξ is sufficient to reach the conver-
gence for the surface temperature. The thermal behaviour of
the nucleus is described by its thermal inertia I =
√
κρC [MKS
where 1 MKS = 1 J K−1 m−2 s−1/2]. We obtain the spatial distri-
bution of the temperature at the surface of the nucleus, T (ϕ, θ),
where ϕ and θ are the longitude and latitude respectively. From
this temperature distribution, we derive the total water produc-
tion rate by integrating the local water production rate at each
point over the surface via:
(QH2O)total = r2n
∫ π
−π
∫ π/2
−π/2
QH2O(ϕ, θ) cos θdθdϕ
= r2n
∫ π
−π
∫ π/2
−π/2
x f (1 − αR)Z[T (ϕ, θ)] cos θdθdϕ. (7)
The results are presented in Sect. 3.2.
3.1.2. Discussion of the parameters
The various parameters involved in our thermal model are not
known for cometary nuclei. We discuss below how we selected
their respective values, as summarized in Table 3.
The infrared emissivity ǫ is taken equal to 0.95, the middle
point of the interval 0.9–1.0 always quoted in the literature. As
the interval is very small and the value near 1.0, this uncertainty
has a negligible influence on the calculated surface temperature
and consequently, on the water production rate.
The beaming factor η reflects the influence of surface
roughness which produces an anisotropic thermal emission.
The values of η determined for a few asteroids and satellites
vary from 0.7 to 1.2 (Spencer et al. 1989; Harris 1998). The
value of η = 0.756, derived from observations of 1 Ceres
and 2 Pallas by Lebofsky et al. (1986) has often been con-
sidered a standard and used for other solar system objects
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Table 3. The model parameters.
Nucleus radius rn 0.6 km
Nucleus rotation period P 6 h
Nucleus density ρ 1000 kg m−3
Refractory grain density ρ′ 1000 kg m−3
Bond albedo A = pvq 0.04 × 0.28
Beaming factor η 0.85
Thermal emissivity ǫ 0.95
Water ice recondensation αR 0.25
Solar constant Fsun 1370 W m−2
Thermal inertia I 0–20 J K−1 m−2 s−1/2
(e.g., Centaur 1997 CU26, Jewitt & Kalas 1998). However, for
low albedo objects such as cometary nuclei, Lagerros (1998)
pointed out that a rather high surface roughness is required in
order to achieve this value. His recommendation led us to select
the more appropriate value η = 0.85. As the temperature varies
as η−1/4, the beaming factor has an important effect on the wa-
ter production rate, especially at large heliocentric distances:
≤10% for rh ≤ 2 AU, but ≥60% for rh ≥ 4 AU.
The Bond albedo A = pvq requires a knowledge of the ge-
ometric albedo pv and of the phase integral q which measures
the angular dependence of the scattered radiation. We choosed
pv = 0.04, which is a canonical value used for cometary nuclei,
and q = 0.28, the value found for 253 Mathilde (Clark et al.
1999) since the surface properties of this asteroid (pv = 0.047
and βV = 0.04 mag deg−1) are typical of cometary nuclei.
The recondensation of water ice on the surface is discussed
in details in Crifo (1987). We adopted his recommended value
αR = 0.25.
The thermal inertia I [MKS] is the only parameter which is
required to solve the heat Eq. (6) and obtain the spatial distri-
bution temperature at the surface of the nucleus. The thermal
inertia of cometary nuclei is expected to be low, much lower
than that of the Moon (50 MKS, Winter & Saari 1969) and
that of Mars (24 MKS to 800 MKS, Mellon et al. 2002). It
has been estimated for a few small bodies in the Solar System:
I < 15 MKS for main-belt asteroids (Spencer et al. 1989), I ≤
10.5 MKS for Asbolus (Fernandez et al. 2002), and I = 3 MKS
and I ≤ 2 MKS for Chiron and Chariklo respectively (Groussin
et al. 2003). In view of the situation, we considered a large
range of values for the thermal inertia of 46P/Wirtanen, namely
0–20 MKS.
At this stage, all parameters except x and f are estimated
using plausible assumptions and our model is therefore left
with only these two free parameters (x, f ).
3.2. Results and discussion
3.2.1. Pre-perihelion behaviour
Our model has two free parameters, the fraction of active re-
gions on the surface x, and the fraction of water ice in the ice-
refractory material mixture f . We consider a range of values
in order to test their influence on QH2O: x = {0.05; 0.1; 0.5; 1}
and f = {0.01; 0.1; 1}. These ranges are very large to reflect
Fig. 3. Pre-perihelion, water production rates [molecule s−1] as a
function of heliocentric distance [AU] for a thermal inertia of
10 J K−1 m−2 s−1/2 and for different values of x and f . The hatched
region corresponds to the range 0 < I < 20 MKS, restricted to the
case x = 1 and f = 1 for clarity.
broad possibilities. Figure 3 displays the variation of QH2O
as a function of heliocentric distance for the above values of
the parameters x and f . As illustrated by the hatched region,
the thermal inertia I, in the range 0–20 MKS, has no influence
on QH2O for rh < 1.5 AU. The influence increases beyond to
reach ∼10% at 3 AU, a negligible effect in view of the influ-
ence of the other parameters x and f (see below).
The influence of the parameter f is easy to understand:
the higher f , the higher QH2O, as there is more water ice on
the surface in the microscopic mixture of the active regions.
When f varies from 0.01 to 1, QH2O increases by a factor ∼1.3
for rh < 1.5 AU and a factor ∼3 at 3 AU. The parameter x has
the strongest effect. The higher x, the higher QH2O, as there are
more active regions. The variation of QH2O with x is a geomet-
ric effect and is thus directly proportional to x. To summarize,
for rh < 1.5 AU, the behaviour of the model is dominated by
the parameter x while f plays a second order role; for rh >
1.5 AU, x and f play equally important roles which are diffi-
cult to separate.
It is not possible to find a unique combination of f and
x which fits all the observations. As we do not have any
a-priori knowledge of f , except that f > 0 for obvious rea-
sons (QH2O > 0 molecule s−1), we choose values between 0.01
and 1. Following this consideration, it is now possible to dis-
criminate between different values of x to determine its range.
We can distinguish three different phases. During the first one,
when rh > 1.5 AU, x lies between 0.05 and 0.15, based on
the very sparce data in this region and on the error bars.
Around 1.5 AU, x increases strongly to reach values higher
than 0.7 in about 10 days. Thereafter and up to perihelion, x
remains between 0.7 and 1, in view of the observational er-
ror bars. Consequently, there is a rapid transition from a low
to a high level of activity, during which the surface of the nu-
cleus is completely modified. A blow-off of a crust could ex-
plain such a phenomenon and this will be discussed in Sect. 4.
884 O. Groussin and P. Lamy: Activity on the surface of the nucleus of comet 46P/Wirtanen
Fig. 4. Pre-perihelion, water production rates [molecule s−1] as a func-
tion of heliocentric distance [AU] for the best ranges of the parame-
ters f and x.
The visible geometric albedo of the nucleus depends on x
and f , which gives another constraint on these parameters. The
geometric albedo of comet 46P/Wirtanen is unknown but, ac-
cording to the results obtained on several short-period comets,
we are confident that pv = 0.02–0.06 (Lamy et al. 2004).
According to Clark et al. (1984), the reflectance of water ice
is reduced by a factor 5 if mixed with 10% of charcoal. To es-
timate the impact of x and f on the geometric albedo, we cal-
culate the geometric albedo of a spherical nucleus composed
of a mixture of water ice and refractory material, using a nu-
merical code written by Roush (1994), in the framework of the
Hapke theory. We choose 3 differents refractory materials: a sil-
icate known as “astronomical silicate” in the literature (Draine
& Lee 1984), glassy carbon and kerogen. Taking into account
large ranges for the numerous parameters involved in this cal-
culation (e.g., optical constants, grain size, Hapke’s h param-
eter), and in order to be consistent with a geometric albedo in
the range 0.02 to 0.06, we find that f remains unconstrained
as long as x ≤ 0.15. As the surface fraction x increases, the
fraction of ice f is bound to progressively lower values. For
instance, for x ≥ 0.7, f cannot exceed ∼0.5. Combining the
constraint imposed by the geometric albedo and that imposed
by the variation of the observed water production rate with
heliocentric distance, we found that x and f must satisfy the
following conditions:
- rh > 1.50 AU, x ∈ [0.05, 0.15] and f ∈ [0.01, 1];
- rh < 1.45 AU, x ∈ [0.7, 1] and f ∈ [0.01, 0.5].
The abrupt transition at 1.45–1.50 AU obviously results
from the jump of QH2O. We further verify that QH2O varies
by less than 1% when the geometric albedo remains in
the range 0.02–0.06. Figure 4 displays the water production
rate of our model for these acceptable ranges of the parameters.
As the observations of Fink et al. (1998) seems too high, as ex-
plained in Sect. 2.1, we rescaled them (÷2.5) to agree with the
observations of Bertaux et al. (1999), Farnham & Schleicher
(1998) and Stern et al. (1998). The hatched region then covers
all the observations within 1σ.
It is a satisfactory result in view of the difficulties to in-
terpret the water production rates with a consistent thermal
model. Moreover, it is in agreement with the results of Crifo &
Rodionov (1997). For their study of the coma of 46P/Wirtanen,
they developed two different models of the nucleus, an ho-
mogeneous and an inhomogeneous sphere of dusty ice, with
a radius of 1.4 km. The homogeneous model assumes that
the entire surface of the nucleus is covered by active regions,
while the inhomogeneous model considers that active regions
are 45◦ sectors in longitude, spaced at 45◦ intervals. Their con-
straint comes from the visual magnitudes of the coma for sev-
eral apparitions between 1947 and 1991, converted to water
production rates using an empirical formula derived from many
cometary observations by Rickman & Jorda (1998). For the ho-
mogeneous model, Crifo & Rodionov (1997) found that what
they call the “active surface icy area fraction” must vary with
heliocentric distance, from 0.14 at 1 AU to 0.032 at 2 AU
and 0.0025 at 3 AU. Using our definition of the active frac-
tion x, and a radius of 0.6 km, this roughly corresponds to x =
0.76 at 1 AU, x = 0.17 at 2 AU and x = 0.013 at 3 AU, which
is quite compatible with our results, at least at 1 and 2 AU. As
their inhomogeneous model is so different from ours, a com-
parison of the results is irrelevant.
We derive the following power exponents for the water pro-
duction rate: n = −2.4 for rh < 1.5 AU and n = −3.0 for rh >
1.5 AU. These values are lower than those of Jorda et al. (1995)
and Stern et al. (1998) who obtained n = −4.75 and n = −4.9
respectively as our model contains 2 differents levels of activity
separated by a transition region at 1.5 AU.
Our model has several advantages:
1. It is based on first order processes, thus excluding com-
plicated assumptions (e.g., porosity, pore and grain size,...)
resulting in a small number of unknown parameters.
2. It uses the nucleus size of 0.6 km and the rotation period
of 6 h determined by Lamy et al. (1998) from Hubble Space
Telescope observations.
3. It does not require a halo around the nucleus (e.g., Benkhoff
& Boice 1996) to artificially increase the water production
rate as there is enough water coming from the nucleus itself.
4. It is in agreement with a pattern of widespread activity over
the nucleus, consistent with the absence of structure (jets)
in the coma.
5. It gives a water production rate at perihelion of 1.3 ± 0.3 ×
1028 molecule s−1, depending on the fraction of active re-
gions x, in agreement with the results of Bertaux et al.
(1999) who derived 1.6 ± 0.4 × 1028 molecule s−1.
3.2.2. Post-perihelion behaviour
Figure 5 displays the water production rate as a function of he-
liocentric distance, including the observations of Bertaux et al.
(1999), the observations of Fink et al. (1998) divided by a fac-
tor 2.5 (see Sect. 2.1) and our model with a thermal inertia
of 10 MKS and the different values of x and f defined above.
The scattered data show a decrease of activity with heliocentric
distance with however considerable fluctuations. If correct, the
last observation of Bertaux et al. (1999) at 1.35 AU would
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Fig. 5. Post-perihelion, water production rates [molecule s−1] as
a function of heliocentric distance [AU] for a thermal inertia of
10 J K−1 m−2 s−1/2 and for different values of x and f .
indicate a sudden decline of QH2O by a factor ∼3, implying
that the active fraction dropped to x ∼ 0.1. The last observa-
tion of Fink et al. (1998) at 1.47 AU is in agreement with this
trend, although the formal value is slightly larger than that of
Bertaux et al. (1999). However, the corresponding spectra has
a low signal-to-noise ratio so that the real error bar for that par-
ticular value is certainly much larger than the standard error
of 20% quoted by Fink et al. (1998).
As explained above, the roles of I and f are negligible near
perihelion and we only have to play with the fraction of ac-
tive regions on the surface, x. According to the observations
of Bertaux et al. (1999), x decreased from 1 to 0.1 in less
than 20 days between 1.24 and 1.35 AU. The rapid formation of
a thin refractory crust could here again explain these variations
and is the subject of Sect. 4.
3.2.3. Influence of a non-spherical nucleus
The nucleus of 46P/Wirtanen is not spherical as Lamy et al.
(1998) estimated a semi-axis ratio ≥1.2. In order to assess
the error resulting from the assumption of a spherical nucleus,
we calculate the water production rate in the case of an ellip-
soidal nucleus, defined by its 3 semi-axis a, b and c. We as-
sume a > b = c and consider 4 different cases: a/b = 1.0,
1.2, 1.5 and 2.0. We calculate the value of a and b in order to
have an mean cross-section 12 (πab + πa2) equals to that of the
spherical case, i.e. π0.62 km2. In each case, we calculate the
minimum and maximum water production rates, correspond-
ing to a line-of-sight in the direction of a and b respectively
(Table 4). The influence of a non-spherical nucleus is ∼10%
on QH2O for a/b = 1.2, but can reach ∼40% for an extreme
value of a/b = 2.0. In conclusion, this effect remains compara-
ble to the uncertainties affecting QH2O (∼20−25%).
More generally, geometric effects such as large-
scale concavities and topographical depressions, as seen
on 19P/Borrelly, can also change the water production rate.
However, the calculations of Colwell (1997) indicate that “the
sublimation rate per unit area from surfaces within a crater
Table 4. Water production rate for a non-spherical nucleus.
a/b a b = c (QH2O)†min (QH2O)†max
(m) (m) (1028 mol s−1)
1.0 600 600 1.00 1.00
1.2 686 572 0.90 1.10
1.5 805 537 0.78 1.22
2.0 980 490 0.60 1.38
† The water production rates are normalized to the water production
rate of the spherical case.
is less than from a flat surface” (for rh < 3 AU) because of
shadow effects. Thus, the active fractions derived in our work,
which assumes a flat surface, are thus lower limits. As this
fraction already reaches 70–100% at perihelion, it cannot be
much larger. Consequently, this effect cannot be important on
the nucleus of 46P/Wirtanen.
4. Dynamical evolution of the surface – role
of a refractory crust
The above study allowed us to determine the main properties
of the surface of the nucleus (i.e., the parameters x and f ) at
a given time, in a “static” way. In order to complete our anal-
ysis of the surface of the nucleus of comet 46P/Wirtanen, we
must understand the dynamical evolution of the surface and, in
particular, explain the variations of x with heliocentric distance.
The rapid increase of x at 1.5 AU is probably the consequence
of an outburst, i.e., the blow-off of a crust covering the surface
(Brin & Mendis 1979; Rickman et al. 1990; Crifo & Rodionov
1997). So, we first focus our attention on the formation of a re-
fractory crust over the active regions B and then its influence
on the water production rate. Next, we calculate the erosion
of the nucleus of comet 46P/Wirtanen and finally, we propose
a scenario for the dynamical evolution of its surface.
4.1. Formation of a refractory crust
The formation of a refractory crust over an active region may
result from two different processes: accumulation of rubbles
and ballistic redeposition of refractory material (Whipple 1951;
Brin & Mendis 1979; Podolak & Herman 1985; Rickman et al.
1990; Jewitt 2002). The rubble crust consists of debris that are
too large to be ejected by drag forces from the surface of a sub-
limating body. The ballistic crust is formed by redeposition of
refractory grains, ejected by drag forces, but too heavy to reach
the escape velocity.
4.1.1. The critical radius of the refractory grains
The key parameter to study the formation of a crust is the crit-
ical radius ac [m], i.e., the maximum radius of a refractory
grain which can lift off the nucleus by drag force. The classi-
cal calculation of ac was first implemented by Whipple (1951)
and then used by many authors in various forms (e.g., Brin &
Mendis 1979; Crifo & Rodionov 1997) but, always without tak-
ing into account the centrifugal force. As the rotational period
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Fig. 6. Maximum radius of a grain which can escape the nucleus
by drag forces as a function of heliocentric distance [AU] for dif-
ferent thermal inertia I [J K−1 m−2 s−1/2] and a nucleus density ρ =
1000 kg m−3.
of 46P/Wirtanen is only 6 h, the centrifugal force is not negli-
gible and must be included in the calculation of ac, as imple-
mented by Rickman et al. (1990) and Jorda (1995):
ac =
9CDVgZ(T )
16πGρρ′rn
1 − 3πP2Gρ

−1
(8)
where CD ∼ 1 is the dimensionless drag cofficient depending
on the shape of the grain, Vg [m s−1] is the velocity of the escap-
ing gas molecules, Z(T ) [kg s−1m−2] is the water ice free subli-
mation rate (Eq. (4)) at temperature T [K] calculated at the sub-
solar point, G is the gravitational constant, ρ′ and ρ [kg m−3]
are the density of the grain and the nucleus respectively, P =
6 h is the rotational period of the nucleus and rn = 0.6 km is its
radius. We make the standard assumption that the velocity of
the escaping gas molecules Vg is equal to the thermal velocity
of the gas Vth:
Vg = Vth =
√
2RT
πM
· (9)
The introduction of the centrifugal force increases ac by a fac-
tor 1.4, compared to the classical calculation.
The above calculation of ac assumes that the grain is al-
ready carried away by the gas as the very takeoff of the grain
from the surface of the nucleus is not considered. The model
therefore gives an upper limit for ac which probably becomes
grossly unrealistic for values in excess of a few centimeters.
Figure 6 shows the maximum size of a grain which can escape
the nucleus by drag and centrifugal forces as a function of he-
liocentric distance. We use I = 0, 10 and 20 MKS and a density
for the nucleus and the dust grains ρ = ρ′ = 1000 kg m−3. The
smaller the heliocentric distance, the larger the grains which
can escape from the surface of the nucleus.
The thermal inertia has a negligible influence on ac for rh <
2.5 AU. Beyond, and considering the two extreme cases I =
0 and 20 MKS, ac varies by a factor ∼1.4 at 4 AU and by
a factor ∼20 at 6 AU. The curve indicates that, near perihelion,
blocks of ∼1 m, if they exist, can be lift off. We seriously ques-
tion this result as the water ice located underneath such large
boulders is never illuminated and thermally insulated from the
surface (see Sect. 4.2); as a consequence, sublimation does not
take place and the boulder cannot be ejected by drag forces.
From other considerations, Keller (1990) suggested an upper
limit of ∼10 cm for the critical radius, so that ac could be over-
estimated by a factor 10 when calculated from Eq. (8).
In conclusion, (i) the calculation of ac used in the literature
since the 50’s is based on an oversimplified model and cer-
tainly does not apply for boulders larger than ∼10 cm, and (ii)
the value of ac given by Eq. (8) is anyway an upper limit as
the energy required for the takeoff of the grain is not taken into
account. This is an important point of cometary physics that
the ROSETTA mission will hopefully clarify. For the moment,
we shall keep in mind the above limitations in the study of the
formation of a rubble crust on the surface of the nucleus pre-
sented below.
4.1.2. The rubble crust
The refractory grains which are too heavy to be ejected from
the nucleus (radius a > ac) form a rubble crust. Using a dif-
ferential size distribution function of the grains with a power
index of s = −4 (Colangeli et al. 1998) and a maximium and
minimum radius of the grain size distribution amax = 10−1 m
and amin = 10−8 m respectively, we can derive their fraction fR
which is equal to (Jewitt 2002):
fR = ln(amax/ac)ln(amax/amin) · (10)
The time to form a rubble crust is equal to (after correction for
the missing factor 1– f in the equation of Jewitt 2002):
τR ∼
ρL
fR(1 − f )Z(T ) (11)
where L (m) is the crust thickness necessary to inhibit the sub-
limation of water ice. We choose L = 5ξ, where ξ (m) is the
characteristic length of the heat wave (see Sect. 3.1.1). At this
depth L, the diurnal temperature variations are less then 1% of
those at the surface. Using standard values for κ, ρ, C and P,
and the definition of I =
√
κρC, we obtained L = 5ξ ∼ 3 mm
for I = 10 MKS and L ∼ 6 mm for I = 20 MKS. The cases I =
0 is rejected as it implies L = 0 mm, and consequently τR = 0,
which is not acceptable. To obtain a lower limit on τR, we took
the extreme case I = 1 MKS which imply L ∼ 0.3 mm. The
calculation of ξ neglects the diffusion of the gas and L may be
larger, as explained below in Sect. 4.2.
Using Eqs. (10) and (11), we estimate the time τR neces-
sary to have a sufficient amount of refractory material on the
surface to form a crust. Figure 7 shows the results for a den-
sity ρ = ρ′ = 1000 kg m−3, a fraction of water ice in the
ice-refractory material mixture f = 0.5 and a thermal iner-
tia between 1 and 20 MKS. The higher the thermal inertia,
the longer τR. The formation of a crust must not exceed the
orbital period of 46P/Wirtanen, that is 5.5 yr (∼2000 days).
Consequently, assuming the calculation of ac given by Eq. (8)
O. Groussin and P. Lamy: Activity on the surface of the nucleus of comet 46P/Wirtanen 887
Fig. 7. Time to form a refractory crust as a function of heliocentric dis-
tance [AU] for a thermal inertia I = 1–20 MKS. The fraction of wa-
ter ice in the active regions is f = 0.5. The vertical hatched region
represents the case where ac is calculated by Eq. (8) and the diagonal
hatched line where the value of ac is divided by a factor 10.
to be correct, the formation of a crust is not possible at helio-
centric distances less than 2.6 AU as the required time is too
long (Fig. 7). But, as explained previously (see Sect. 4.1.1), the
calculation of ac is based on a oversimplified standard model.
Since ac could be overestimated by a factor 10, the forma-
tion of a rubble crust is in fact much easier, even near per-
ihelion (Fig. 7). For example, at ∼1.5 AU, a crust can form
in ∼0.5–9 days, depending on I in the range 1–20 MKS, which
could explain the rapid decrease of the post-perihelion activity
(see Sect. 4.2).
If the thickness of the mantle L necessary to inhibit the sub-
limation of water ice is larger, the required time to form it will
be longer. If a tenfold increase is required, i.e. L = 3–60 mm
(depending on I), the time τR to form a crust is 10 times longer.
For I in the range 1–20 MKS, τR ∼ 5–90 days at ∼1.5 AU and
the formation of a crust is still possible post-perihelion. For a
thermal inertia of 3 MKS, as derived for Centaurs (Groussin
et al. 2003), the required time is only 15 days.
Therefore, the formation of a rubble crust post-perihelion is
highly probable, of whatever thickness in the range 0.3–60 mm,
with I in the range 1–20 MKS. According to Fig. 6, this crust
is composed of grains whose size is in the range 0.1–10 cm,
if they exist. The refractory material cannot be dominated by
grains larger than a few centimeters, otherwise they will ac-
cumulate rapidly on the surface, forming a thick crust which
may definitely stop the activity forever (see Sect. 4.2). For this
reason, amax = 10 cm appears to be an upper limit for the max-
imum size of the grains, using a power index of the differen-
tial size distribution function s = −4. If amax is smaller, the
time to form the crust is longer. For a power index s = −5,
the size distribution function of the grains is dominated by
sub-millimetric grains and amax could be larger but then, the
grains larger than 1 mm may not be numerous enough to form
a crust. For a power index s = −3, ∼90% of the nucleus re-
fractory material is composed of boulders larger than amax/10.
If amax ≥ 10 cm, too many large grains will accumulate on
the surface and definitely stop the activity, as explained previ-
ously. Consequently, the power index of the size distribution
function of the refractory material mixed with the ice is rather
constrained at about s ∼ −4 in order to allow the formation of
a rubble crust of ∼1 cm, thick enough to inhibit the production
of water vapor (see Sect. 4.2), but not so thick as to prevent
its blow-off at the next return (Brin & Mendis 1979). We feel
that the value s = −4 determined by Colangeli et al. (1998)
for 46P/Wirtanen is highly significant and consistent with the
possibility of the build-up of a crust. The influence of amin in the
range 10−6−10−8 m on the values of fR and τR is ∼30%, which
is negligible in view of the previous considerations on amax
and s.
In the above analysis, the temperature T was calculated at
the sub-solar point. At higher zenithal angles, T and Z(T ) de-
crease. On the contrary fR increases with the zenithal angle as
the critical radius ac decreases (Eqs. (8) and (10)). Finally, Z(T )
decreases faster than fR increases and so the larger the zenithal
angle, the longer the time to form a rubble crust. For example,
at 1.5 AU with I = 3 MKS and using ac divided by a factor 10,
the time to form a crust is ∼16 days and ∼18 days for latitudes
of 45◦ and 60◦ respectively, while it is ∼15 days at the equator.
These differences are not large.
4.1.3. The ballistic crust
Jewitt (2002) defined the escape radius ae as the radius of a par-
ticule which can just reach the escape velocity Ve. The refrac-
tory grains which can escape from the nucleus (a < ac) but
which are too heavy to reach the escape velocity (a > ae) form
the ballistic crust. Their fraction fB is equal to (Jewitt 2002):
fB = ln(ac/ae)ln (amax/amin) =
ln
[
1 − VeVth
]
ln (amax/amin) (12)
where Ve =
√
8/3πGr2nρ (m s−1) is equal to 0.45 m s−1
for 46P/Wirtanen using the parameters of Table 3. The time to
form a ballistic crust is equal to (after correction for the missing
factor 1− f in the equation of Jewitt 2002):
τB ∼
ρL
fB(1 − f )Z(T ) · (13)
Our calculations indicate that the fraction fB is almost constant
and equals to ∼2 × 10−4, which implies very long times τB:
at perihelion τB > 1 yr while the comet stays only a few weeks
in this zone and at aphelion τB > 1000 yr, much longer than the
orbital period of 5.5 yr. Consequently, the formation of ballistic
crust is impossible. This result is not surprising as the forma-
tion of a ballistic crust strongly depends upon gravity, which is
very low for 46P/Wirtanen owing to its radius of only 0.6 km.
4.2. Influence of a refractory crust on the water
production rate
The thermal behaviour of the crust is described by Eq. (1). Heat
conduction (i.e. thermal inertia) in the crust allows to transfer
part of the incoming solar energy inside the nucleus to subli-
mate the underlying water ice. In a first approximation, the wa-
ter ice is assumed to be pure and all the sublimated molecules
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Fig. 8. Water production rate [molecule s−1] of the nucleus
of 46P/Wirtanen as a function of the thickness of the crust (mm) as-
suming a thermal inertia I = 10 MKS. The dashed line bridges the
rate corresponding to a 0.5 mm thick crust to the rate at the surface of
the nucleus (no crust).
reach the surface through the crust and escape from the nu-
cleus. These assumptions yield an upper limit for the water
production rate and for the thickness of the crust. Our model
is adapted from the work of Julian et al. (1999) developed for
the dust-mantled regions of 1P/Halley with the numerical solu-
tion of the equations as implemented by Groussin et al. (2003).
We assume that the crust entirely covers the nucleus surface
and consider a thermal inertia of 10 MKS.
The water production rate on the surface is plotted as
a function of the thickness of the crust in Fig. 8. It rapidly de-
creases when the thickness increases, in agreement with the
work of Julian et al. (1999) on comet 1P/Halley.
This analysis does not take into account the advection of
the gas in the crust which allows to transport more energy from
the top of the crust to its bottom through the pores, inducing
a higher temperature under the crust than the one we calcu-
lated and therefore a higher water production rate (Skorov et al.
1999). Consequently, the thickness of the crust required to in-
hibit the water production could be larger, and the time to form
it longer. However, the above discussion shows that there exists
an ample margin and the formation of a crust remains possible
even if L is underestimated by a factor 10.
Altogether, the results of Sects. 4.1.2 and 4.2 show that the
formation of a refractory crust over active areas is a process
of paramount importance. It can form fast enough and then
be efficient enough to rapidly choke the post-perihelion activ-
ity until the comet reaches a heliocentric distance of ∼1.5 AU
at its next return.
4.3. Erosion of the nucleus
In order to complete our analysis of the nucleus
of 46P/Wirtanen, we calculate the erosion of the nucleus
over several orbits in the framework of our model, presented
in Sect. 3. The key parameter is here the dust-to-gas ratio Rdg.
Depending on Rdg, which controls the ability of the gas
to drag the dust, the surface will be eroded more or less
rapidly. Assuming the same bulk density for water ice and the
refractory material, Rdg is defined as:
Rdg =
(1 − fR − fB)(1 − f )
f ∼
(1 − fR)(1 − f )
f (14)
since fR ≫ fB ∼ 0. Between 2.0 and 2.5 AU, Colangeli et al.
(1998) derived Rdg ∼ 1. In this heliocentric distance range, ac-
cording to Eq. (10) with ac divided by 10 and I = 0–20 MKS,
we find fR ∼ 0.12. Using this result and Eq. (14), we derive
f ∼ 0.5, which seems a plausible value for the fraction of wa-
ter ice in the active regions. For the same reasons, we derive
f ∼ 0.7 and f ∼ 0.3 for Rdg = 0.5 and 2 respectively.
We now calculate the erosion of the active regions B of the
nucleus over one revolution. According to our previous results,
x ∼ 0.10 for rh > 1.5 AU and x ∼ 0.85 for rh < 1.5 AU.
In order to accelerate the numerical process, we limit the
calculation to the sub-solar point and to I = 0 MKS which
results in an upper limit for the erosion (the higher the tem-
perature, the higher QH2O). We choose f = 0.3, 0.5 and 0.7,
corresponding to Rdg = 0.5, 1 and 2, respectively. We integrate
the erosion over one revolution of 46P/Wirtanen with an initial
radius of 0.6 km using Kepler equations with a variable time
step. The first result is that 90% of the erosion is completed
inside 1.5 AU, which is the direct consequence of the increase
of x and of the sublimation rate. As the influence of I on QH2O
for rh < 1.5 AU is negligible (see Fig. 3), its influence on the
erosion is also negligible. Moreover, as the erosion takes place
over most of the nucleus since x ∈ [0.7, 1], it can be considered
(in a first approximation) homogeneous over the entire nucleus,
leading to a general resurfacing. Pits are not expected to form
contrary to the case of localized active regions. For f = 0.3, 0.5
and 0.7, we obtain erosions of ∼0.4, ∼0.5 and ∼0.9 m respec-
tively for one orbit. We derive a lifetime for the nucleus, defined
as the time necessary to completely erode it, of 1700, 1200
and 700 orbital periods respectively. In summary, the nucleus
of comet 46P/Wirtanen looses a layer of thickness ∼0.5 m per
orbit and has a remaining lifetime of several thousands years
assuming an homogeneous internal structure and no drastic
orbital perturbations.
4.4. A possible scenario for the temporal evolution
of the surface
In view of all these results, we now attempt to present
a possible, coherent scenario for the evolution of the surface
of comet 46P/Wirtanen during its 1997 apparition and, in turn,
over the forthcoming orbits. This non-unique scenario, summa-
rized in Fig. 9, is characterized by the following steps.
(i) Pre-perihelion, between ∼4 and ∼1.5 AU, approximately
10% of the surface is active. The activity increases reg-
ularly with the temperature as the comet approaches the
Sun. The active regions (i.e. ∼10% of the surface) loose a
thickness of ∼20 cm. The comet spends 20% of its time
in this region.
(ii) At ∼1.5 AU, the crust blows off, in agreement with the re-
sults of Brin & Mendis (1979) and Rickman et al. (1990).
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Fig. 9. A possible scenario for the temporal evolution of the surface of comet 46P/Wirtanen.
This is a runaway process as less crust means more ex-
posed ice, more free sublimation and more gas to drag
the rest of the crust, which could explain the sudden in-
crease of the water production rate at ∼1.5 AU. The ac-
tivity becomes rapidly widespread, to reach 70 to 100%
of the surface.
(iii) Up to perihelion, this global activity of the nucleus con-
tinues. A thickness of ∼25 cm is globally eroded, imply-
ing a general resurfacing of the nucleus. The nucleus be-
comes “bald”.
(iv) At perihelion, the activity reaches its maximum.
(v) Post-perihelion, the erosion actively continues until
choked by the build-up of a crust. This process takes
place as the temperature and the sublimation rate de-
crease, thus offering an appropriate environment. The wa-
ter production measurements suggest that it is completed
at about 1.5 AU. In the mean-time, a thickness of <25 cm
has been removed from the surface. As no activity is
possible over the regions covered by a refractory crust,
they remain inactive until the next perihelion passage.
Only ∼10% of the surface remain active.
(vi) After the formation of the crust and up to 4 AU, the activ-
ity decreases regularly with the temperature as the comet
recedes from the Sun. Active regions (i.e. ∼10% of the
surface) are eroded by ∼20 cm.
(vii) Beyond ∼4 AU, where the comet spends half of its
time, the activity reaches very low levels as suggested by
the non-detection of a coma at 4.98 AU with the VLT
(Boehnhardt et al. 2002). Our calculation shows that the
active regions are eroded by only ∼15 cm.
The dynamical process (i) → (vii) presented here is in agree-
ment with the observed water production rates of the 1997 pas-
sage and can continue over several passages. Depending upon
the thickness of the crust formed post-perihelion, its blow-off at
the next perihelion passage could be shifted relative to 1.5 AU
and be more or less violent. Although we performed extensive
calculations in order to validate this scenario, we realize that
it requires the ad-hoc assumption of the blow-off of the crust
at 1.5 AU pre-perihelion.
Strictly speaking, this scenario requires a low obliquity
of the nucleus. However, because of its low thermal inertia
(0 < I < 20 MKS) and because of the uniform distribution of
the active areas all over the nucleus, this scenario remains valid
for a high obliquity. Indeed, the thermal behaviour of the nu-
cleus on the day side where all the physical processes take place
and especially the water ice sublimation, is identical for a ther-
mal inertia of 0 and 20 MKS, whatever the orientation of the
spin axis. Widespread activity over the nucleus as opposed to
restricted localized areas likely leads to frequent changes in this
orientation (Jorda, private communication). As a consequence,
the erosion of the nucleus remains grossly uniform, preventing
it from becoming extremely elongated.
One can argue that the variations of the water production
rate could be explained by a seasonal effect due to a high obliq-
uity of the nucleus and a localized active area, as proposed by
Sekanina (1988) for comet 2P/Encke. But, for 46P/Wirtanen,
this localized active area is very large as 70 to 100% of the
nucleus becomes active near perihelion. Such a large active
area would become progressively active as the sub-solar point
transits over it when the comet approaches the Sun; this is to-
tally inconsistent with the observed fast increase of the water
production rate in ∼10 days at 1.5 AU. Seasonal effects have
also been rejected for the same reasons by Lamy et al. (2003)
to explain an outburst on comet 2P/Encke four days after its
2000 perihelion passage.
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Finally, over the long term, planetary perturbations may
alter the orbit of the comet, and our scenario could become
inadequate.
5. Conclusion
We have presented a thermal model in order to explain the vari-
ations of the water production rate of the comet 46P/Wirtanen
with heliocentric distance. The model takes into account the
first order physical processes, insolation, reradiation, water ice
sublimation and heat conduction, and the water production rate
is calculated at each point of the surface. We have also anal-
ysed the formation and the influence of a refractory crust, and
proposed a scenario for the temporal evolution of the surface.
Our main results are summarized below.
1. Our model is a macroscopic mosaic of active and inac-
tive regions. Active regions are composed of a micro-
scopic mixture of refractory material and water ice. They
are small, numerous and located all over the nucleus. Pre-
perihelion, when rh > 1.5 AU, active regions cover 5–15%
of the surface of the nucleus. This fraction increases rapidly
in ∼10 days at ∼1.5 AU to reach 70–100% and remains
constant up to perihelion. Post-perihelion, the activity de-
creases rapidly and the active fraction goes down again
to ∼10%. The model is consistent with a geometric albedo
lower than 0.06.
2. Assuming a thermal inertia in the range 0–20 MKS and
a fraction of ice in the active regions in the range 1–100%,
our model is in good agreement (at the 1 σ level) with
the measured water production rate pre-perihelion. It yields
a value at perihelion of 1.3 ± 0.3 × 1028 molecule s−1.
3. The post-perihelion formation of a refractory crust, effi-
ciently inhibiting the water ice sublimation, is highly prob-
able. At the subsequent return of the comet, this crust
blows off, likely explaining the sudden increase of activ-
ity at ∼1.5 AU observed during the 1997 apparition. This
scenario could continue over several revolutions. At each
return, the “outburst” could be shifted relative to 1.5 AU
and be more or less violent, depending on the thickness of
crust previously formed, post-perihelion.
4. Post-perihelion, the heliocentric distance at which the crust
forms depends strongly upon the calculation of the criti-
cal radius ac which is based on an oversimplified model,
so that ac could be overestimated. We expect the ROSETTA
mission to clarify this point.
5. Widespread activity over the nucleus likely leads to fre-
quent changes in the direction of the spin axis resulting
in a grossly uniform erosion of the nucleus. Assuming
a dust-to-gas ratio between 0.5 and 2, we derived an ero-
sion rate of ∼0.5 m per revolution. This implies a complete
resurfacing of the bulk of the surface of the nucleus after
each perihelion passage. The remaining lifetime of the nu-
cleus, assuming an homogeneous composition and no dras-
tic planetary perturbation, amounts to several hundred or-
bital revolutions.
6. A non-spherical nucleus with a semi-axis ratio a/b = 1.2
would not change significally the above results.
We believe that our conclusions have important consequences
for the ROSETTA mission, notably the planning of the opera-
tions and of the observations. An extension of the mission be-
yond perihelion passage to witness the possible formation of
a crust looks highly desirable. More generally, we emphasize
that our model makes detailed predictions amenable to a di-
rect comparison with observational results expected from the
orbiter and the lander.
Beyond comet 46P/Wirtanen, our conclusions have far
reaching consequences for the population of small cometary
nuclei uncovered by the Hubble Space Telescope observations.
Likewise 46P/Wirtanen, the activity is probably widespread
over their surface, consistent with the absence of structures
(jets) in their coma. Contrary to the current view (e.g.,
A’Hearn 1995; Jewitt 2001), the pattern of activity restricted
to a few active vents appears to be a property shared by only
a few, probably large nuclei such as 1P/Halley, 19P/Borrelly,
109P/Swift-Tuttle and C/1995 O1 Hale-Bopp.
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5.8. LE NOYAU DE LA COM

ETE 46P/WIRTANEN
5.8.3 Historique du noyau de la omete 46P/Wirtanen
5.8.3.1 Introdution
Le senario dynamique de l'evolution de l'ativite a la surfae du noyau de la omete
46P/Wirtanen presente dans l'artile III n'est valable que sur quelques revolutions. En
eet, les elements orbitaux d'une omete varient au ours du temps, a ause des in-
terations gravitationnelles ave les autres planetes du systeme solaire et des fores
non-gravitationnelles liees a l'ativite du noyau. Pour etudier le passe de la omete
46P/Wirtanen et tenter de remonter a sa taille initiale, nous devons don onna^tre l'his-
torique de l'evolution de ses elements orbitaux.
Il est neanmoins possible d'obtenir une estimation grossiere de la taille initiale du
noyau de la omete 46P/Wirtanen a partir de son temps de vie moyen. Les travaux de
Levison & Dunan (1994) indiquent un temps de vie moyen pour les ometes a ourte
periode de 4.5 10
5
annees. Au-dela e ette periode, plus de la moitie d'entre elles sont
ejetees du systeme solaire ou deviennent des ometes rasantes, rapidement dedruites.
Ce alul suppose don que les ometes ejetees du systeme solaire n'y reviennent pas,
e qui n'est pas prouvee. En utilisant e temps de vie moyen et les resultats de l'artile
III sur l'erosion du noyau de la omete 46P/Wirtanen, a savoir une erosion de 0.5 par
revolution, ou enore 0.1m par an, nous obtenons un rayon initial pour 46P/Wirtanen
de 45 km. Bien entendu, ei n'est qu'une indiation grossiere du rayon initial et seul le
alul de l'erosion en fontion de l'evolution des elements orbitaux est orret.
Le alul de l'evolution a long terme des elements orbitaux d'une omete, notam-
ment les variations seulaires, est un travail omplexe et diÆile que nous n'avons pas ef-
fetue au ours de ette these. Nous avons developpe une ollaboration ave G.Valsehi,
dont 'est une des speialites, et qui nous a fourni les resultats de ses simulations sur
la omete 46/Wirtanen. Nous avons a notre disposition l'evolution passee des elements
orbitaux de ette omete d'aujourd'hui a -100 000 ans. L'analyse de es donnees est
presentee i-dessous, dans la setion 5.8.3.2. A partir de es donnees, en se xant un
modele pour l'erosion du noyau, nous avons estime la taille initiale du noyau de la omete
46P/Wirtanen. Ce travail est presente dans la setion 5.8.3.3.
5.8.3.2 Historique de l'evolution des elements orbitaux
Pour etudier l'historique de l'evolution de l'orbite de la omete 46P/Wirtanen, il est
d'abord neessaire de xer les onditions initiales atuelles. Le alul prend en ompte les
interations gravitationnelles ave les orps massifs du systeme solaire et nous devons don
xer la position initiale de es orps ainsi que elle de 46P/Wirtanen. La position d'un
orps dans le systeme solaire peut-e^tre denie par six parametres : a le demi-grand axe de
l'orbite, e son exentriite, i son inlinaison, 
 la longitude du noeud asendant, ! l'ar-
gument du perihelie et M l'anomalie moyenne. Les inq premiers parametres denissent
l'orbite du orps et le dernier parametre M sa position sur ette orbite. L'utilisation de
e systeme de oordonnees est bien adaptee a la meanique eleste d'un point de vue
theorique ar elle permet une formulation simple de l'Hamiltonien et de la struture sym-
pletique de l'espae des phases (les rohets de Poisson). Les six parametres initiaux des
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huit orps onsideres et de la omete 46P/Wirtanen sont donnes dans la Table 5.13. Mer-
ure, qui est tres prohe du Soleil, est onfondue ave e dernier. Pluton, trop peu massive,
est exlue. La masse et le rayon de haun des orps sont donnes dans la Table 5.14.
Corps M ! 
 i e a
[
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [UA℄
Soleil+Merure 0 0 0 0 0 0
Venus 210.33281 55.17789 76.68945 3.39473 0.00679 0.72333
Terre+Lune 68.86590 116.76477 346.06168 0.00045 0.01674 0.99999
Mars 203.01085 286.51959 49.56704 1.84990 0.09336 1.52367
Jupiter 293.61734 275.25821 100.47063 1.30463 0.04844 5.20241
Saturne 286.39203 335.60974 113.63523 2.48523 0.05283 9.56757
Uranus 125.06144 102.12375 74.09741 0.77346 0.04322 1.930437
Neptune 294.41144 232.65517 131.78940 1.76850 0.00987 30.27501
46P/Wirtanen 359.79230(26-34)
y
356.34140 82.20557 11.72250 0.65674 3.09902
y
M varie de 359.79226 a 359.79234 par pas de 0.00001
Table 5.13 { Parametres denissant la position initiale des huit orps onsideres et de la omete
46P/Wirtanen. Neuf as dierents sont etudies, suivant la valeur initiale de l'anomalie moyenne
M pour 46P/Wirtanen (f. le texte).
Corps Rayon Masse
[km℄ [M

℄
Soleil+Merure 0.810
6
1.00000016601368
Venus 6070.0 0.24478395979668210
 5
Terre+Lune 6378.0 0.30404327387108410
 5
Mars 3395.0 0.32271493621539310
 6
Jupiter 71300.0 0.95479066214732410
 3
Saturne 60100.0 0.28587764436821010
 3
Uranus 26150.0 0.43554006968641110
 4
Neptune 19332.0 0.51775913844879410
 4
46P/Wirtanen 0 0
Table 5.14 { Rayon et masse des orps onsideres.
La theorie des perturbations gravitationnelles prevoit que les orbites deviennent
haotiques au bout d'un ertain temps, en raison des variations seulaires de
l'orbite et des renontres prohes ave les planetes geantes. Autrement dit, un
tout petit hangement dans les onditions initiales hange ompletement l'or-
bite nale. Pour rendre ompte de e phenomene nous faisons subir de petites
variations a l'anomalie moyenne autour de sa position initiale M
0
=359.79230
o
,
a savoir : M
 4
=359.79226
o
, M
 3
=359.79227
o
, M
 2
=359.79228
o
, M
 1
=359.79229
o
,
M
+1
=359.79231
o
,M
+2
=359.79232
o
,M
+3
=359.79233
o
etM
+4
=359.79234
o
. Cette methode
est la plus judiieuse, aux dires des dynamiiens.
L'integration arriere sur 100 000 ans, a partir d'aujourd'hui, est eetuee pour ha-
une des neuf valeurs initiales de M (de M
 4
a M
+4
), en tenant ompte ou pas des
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fores non-gravitationnelles (FNG). Les FNG, du^es a l'ativite du noyau, ajoutent une
ontrainte supplementaire aux interations purement gravitationnelles en \freinant" ou en
\aelerant" la omete. On quantie les FNG par l'aeleration qui en resulte, suivant deux
omposantes : l'aeleration radiale A
1
et l'aeleration transversale A
2
. Dans le as de
46P/Wirtanen, nous avons hoisi A
1
=0.6410
 8
UA jours
 2
et A
2
=-0.110
 8
UA jours
 2
.
Par soui de onision, les dix-huit gures, i.e. 9 positions initiales M
i
 2 as (ave ou
sans FNG), montrant l'evolution des elements orbitaux en fontion du temps, sont dans
l'annexeB.
L'evolution des elements orbitaux varie enormement suivant les as, sans orrelation
ave la position initiale. Le omportement de la omete est bien haotique, omme le
prevoit la theorie : une tres faible variation de la position initiale onduit a des orbites tres
dierentes au bout de quelques revolutions seulement. Nous ne notons pas de dierenes
partiulieres entre les as ave ou sans fores non-gravitationelles.
Nous onstatons aussi que, dans tous les as, les variations du perihelie q et du demi
grand axe de l'orbite a sont rapides et importantes, e qui montre que la omete alterne
entre des periodes ou elle est situee loin du soleil (> 6UA) et don inative, et des periodes
ou elle est pres du soleil (< 6UA) et don ative. Plus preisement, une moyenne sur les
dix-huit as montre que la omete passe 4020% de son temps a moins de 6UA du
Soleil et 6020% au-dela. L'inertitude importante de 20% est liee a la faible statistique
(dix-huit evenements).
D'autre part, dans dix as sur dix-huit la omete n'atteint pas -100 000 ans : (i) soit
pare que son demi-grand axe a devient superieur a 100UA ave une periode superieure
a 1000 ans et que la omete quitte alors le systeme solaire interne, (ii) soit pare que son
orbite devient hyperbolique suite a un passage trop pres de la planete Jupiter ou Saturne,
(iii) soit pare qu'elle s'erase sur Jupiter. La Table 5.15 resume es situations. Les as
(i) et (ii) sont tres interessants puisqu'ils fournissent un senario pour une injetion de
46P/Wirtanen dans le systeme solaire interne il y a moins de 100 000 ans. Le as (iii) est
exlu pour une raison evidente : la omete ne peut pas e^tre sortie de Jupiter ! D'autre part,
lorsque la simulation atteint -100 000 ans, dans les as M
 1
sans FNG, M
+2
sans FNG et
M
+1
ave FNG, le perihelie q de la omete est stabilise au-dela de 5UA, e qui signie
que la omete est toujours inative. Dans les autres as, a savoir M
 2
sans FNG, M
+1
sans FNG,M
+3
sans FNG,M
+2
ave FNG et M
+3
ave FNG, l'orbite atteint -100 000 ans
alors que le noyau ontinue a s'eroder ave un perihelie inferieur a 5UA ; l'integration
numerique arriere sur 100 000 ans n'est alors pas suÆsante.
Suivant les onseils de G.Valsehi, il n'est pas possible de hoisir un senario pluto^t
qu'un autre et nous devons les etudier tous un par un, sans preferene partiuliere. La
dynamique ne nous permet pas d'en dire davantage, le omportement haotique etant
dominant.
5.8.3.3 Erosion et taille initiale du noyau
A partir des dierents senarii d'evolution des elements orbitaux obtenus
preedemment, nous pouvons etudier l'erosion du noyau en fontion du temps. Cette
etude requiert un modele pour l'erosion et nous utilisons ii les resultats de la setion 2.7
dans le as du modele thermique 1, qui est le plus faile a mettre en oeuvre et qui est aussi
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M
y
Fores NG
z
Fin avant 100 000 ans Figure
M
 4
=359.79226 NON a > 100 a -51900 ans Fig. B.8
M
 3
=359.79227 NON Hyperbole a -11923 ans (approhe Fig. B.6
a 97.5 ray. de Saturne)
M
 2
=359.79228 NON Fig. B.4
M
 1
=359.79229 NON Fig. B.2
M
0
=359.79230 NON Hyperbole a -24446 ans (approhe Fig. B.1
a 2.47 ray. de Jupiter)
M
+1
=359.79231 NON Fig. B.3
M
+2
=359.79232 NON Fig. B.5
M
+3
=359.79233 NON Fig. B.7
M
+4
=359.79234 NON a > 100 a -27000 ans Fig. B.9
M
 4
=359.79226 OUI a > 100 a -84300 ans Fig. B.17
M
 3
=359.79227 OUI a > 100 a -46000 ans Fig. B.15
M
 2
=359.79228 OUI a > 100 a -48500 ans Fig. B.13
M
 1
=359.79229 OUI Hyperbole a -35000 ans (2 passages Fig. B.11
a 120 ray. de Jupiter)
M
0
=359.79230 OUI Collision ave Jupiter a -3491 ans Fig. B.10
M
+1
=359.79231 OUI Fig. B.12
M
+2
=359.79232 OUI Fig. B.14
M
+3
=359.79233 OUI Fig. B.16
M
+4
=359.79234 OUI Hyperbole a -89500 ans (approhe Fig. B.18
a 95 ray. de Jupiter)
y
Anomalie moyenne [
o
℄ de 46P/Wirtanen (position initiale)
z
Fores non-gravitationnelles.
Table 5.15 { Evolution des orbites en fontion de la position initiale M
i
de la omete
46P/Wirtanen. Dans dix as la omete n'atteint pas -100 000 ans.
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le seul modele utilisable pour une integration sur plusieurs dizaines de milliers d'annees :
les modeles 2 et 3, plus omplexes, requierent un temps de alul beauoup trop long.
L'erosion du noyau est donnee par l'Eq. (2.40) qui suppose un noyau 100% atif, une
erosion uniforme, une densite egale pour les grains de glae d'eau et de poussiere et un
rapport poussiere/gaz R = (1   f)=f qui orrespond au regime onstant ou les grains
de glae sublimes entra^nent ave eux exatement toute la poussiere disponible, ni plus,
ni moins. Ces nombreuses hypotheses sont neessaires pour que le modele d'erosion du
noyau perdure et reste valable pendant plusieurs dizaines de milliers d'annees. Un noyau
100% atif est une hypothese aeptable pour la omete 46P/Wirtanen qui est tres ative
omme le montrent nos resulats preedents ave une fration de surfae ative x entre 0.7
et 1 en dea de 1.5UA. Dans notre etude, les parametres qui varient sont f , la fration de
glae d'eau dans le melange glae/poussiere, et , la densite des grains de glae (et aussi
de la poussiere puisque nous la supposons identique). Le rayon atuel du noyau r
n
vaut
0.6 km (Lamy et al., 1998a).
Nous alulons l'erosion en fontion du temps pour les senarii d'evolution des elements
orbitaux retenus preedemment. Nous supposons que la omete 46P/Wirtanen n'a ef-
fetue qu'un seul passage dans le systeme solaire interne depuis sa formation, e qui n'est
pas prouvee ; elle a tres bien pu eetuer un (ou plusieurs) sejour de plusieurs milliers
d'annnees par le passe, e^tre ejetee, puis reinjetee depuis. Nous utilisons trois valeurs
dierentes pour 
g
: 200, 500 et 1000 kgm
 3
. D'autre part, nous hoisissons trois valeurs
pour f : 0.1, 0.5 et 1, orrespondant a un rapport poussiere/gaz de R=9, 1 et 0 respe-
tivement. Les Figures 5.13 et 5.14 illustrent les resultats pour =1000 kgm
 3
, sans et
ave FNG. Les as =200 et 500 kgm
 3
ne sont pas representes ar d'apres l'Eq. (2.40), la
densite est uniquement un fateur multipliatif. Pour =500 kgm
 3
, les valeurs de rayon
obtenus ave =1000 kgm
 3
sont multipliees par deux, et pour =200 kgm
 3
par inq. La
Table 5.16 donne la valeur du rayon a la n de la simulation pour les dierents senarii
possibles. Les senarii ou la simulation atteint -100 000 ans alors que l'orbite n'est pas
stabilisee au-dela de 5UA donnent une limite inferieure sur la taille initiale du noyau.
Pour un me^me jeu de parametres (; f), nous ne notons pas de dierene partiuliere
entre les as ave ou sans fores non-gravitationnelles ar la dispersion des valeurs de
rayons est importante, a ause du omportement haotique qui est dominant. Par ontre,
il est lair que la densite du noyau  et la fration de glae dans le melange glae/poussiere
des zones atives f jouent ii un ro^le essentiel et sont la soure prinipale d'inertitude.
Suivant es parametres, le rayon initial de la omete 46P/Wirtanen varie de 0.7 a 66.5 km,
soit un fateur100 ! En prenant un modele \moyen", a savoir f=0.5 (50% de glae et 50%
de poussiere, en volume) et =500 kgm
 3
, le rayon initial de la omete 46P/Wirtanen est
dans l'intervalle 1.4-7.8 km. Ce resultat est a prendre ave preaution, vue les inertitudes
sur les parametres du modele.
Cette etude illustre bien les diÆultes renontrees pour remonter a la taille initiale
du noyau. Comme nous avons seulement douze senarii possibles, tous equiprobables, la
dispersion est grande. Il est lair que la me^me etude doit e^tre refaite pour beauoup plus
de senarii de faon a ameliorer la statistique. Neanmoins, il ne faut pas perdre de vue
qu'une plus grande statistique nous donnera plus de senarii mais que nous ne saurons
toujours pas lequel adopter : le senario le plus probable n'est pas forement le bon !
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Figure 5.13 { Erosion de la omete 46P/Wirtanen en fontion de l'evolution de ses elements
orbitaux, dans le as ou les fores non-gravitationnelles ne sont pas prises en ompte.
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Figure 5.14 { Erosion de la omete 46P/Wirtanen en fontion de l'evolution de ses elements
orbitaux, dans le as ou les fores non-gravitationnelles sont prises en ompte.
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M
y
f=1.0 f=0.5 f=0.1 f=1.0 f =0.5 f=0.1
Sans FNG
z
Ave FNG
z
=1000 kgm
 3
M
 4
=359.79226 1.0 1.3 3.5 0.8 1.0 2.0
M
 3
=359.79227 0.7 0.7 1.0 1.4 2.1 7.3
M
 2
=359.79228 >1.1 >1.5 >4.4 1.0 1.3 3.7
M
 1
=359.79229 1.0 1.2 3.3 1.4 2.3 8.7
M
0
=359.79230 1.1 1.5 4.4 - - -
M
+1
=359.79231 >2.3 >3.9 >16.5 2.1 3.4 13.3
M
+2
=359.79232 1.0 1.3 3.3 >1.3 >2.0 >6.5
M
+3
=359.79233 >1.4 >2.0 >6.3 >0.8 >0.9 >1.8
M
+4
=359.79234 0.7 0.9 1.6 1.3 1.9 5.9
Intervalles 0.7-2.3 0.7-3.9 1.0-16.5 0.8-2.1 0.9-3.4 1.8-13.3
=500 kgm
 3
Intervalles 1.4-4.6 1.4-7.8 2.0-33.0 1.6-4.2 1.8-6.8 3.6-26.6
=200 kgm
 3
Intervalles 3.5-11.5 3.5-19.5 5.0-82.5 4.0-10.5 4.5-17.0 9.0-66.5
y
Anomalie moyenne [
o
℄ de 46P/Wirtanen (position initiale)
z
Fores non-gravitationnelles.
Table 5.16 { Rayon initial [km℄ de la omete 46P/Wirtanen pour les dierentes evolutions des
elements orbitaux en fontion de la position initiale M
i
de la omete 46P/Wirtanen. Le as M
0
ave FNG est rejete a ause de la ollision ave Jupiter.
5.8.3.4 Conlusions
Les travaux que nous avons presentes ii representent un nouveau pas et une nouvelle
approhe dans l'etude et la omprehension de l'histoire et de l'evolution a long terme
des noyaux ometaires. Me^me si la dispersion est importante et s'il faut serieusement
ameliorer la statistique des dierents senarii possibles, les resultats nous donnent un
ordre de grandeur sur la taille initiale du noyau : quelques kilometres. Cette
valeur preliminaire, fortement modele dependante, pourra e^tre aÆnee par des mesures in
situ de la omposition de la surfae (f), du rapport poussiere/gaz (R) et de la densite du
noyau () lors des missions spatiales a venir et speialement la mission Rosetta. D'autre
part, pour ameliorer nos onnaissanes dans e domaine, nous devons etendre ette etude
a d'autres noyaux ometaires. Ce travail est en ours de realisation.
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5.9 Le noyau des Centaures Chiron (2060) et Cha-
riklo (1997CU26)
Figure 5.15 { A gauhe, une image de Chiron prise le 26 fevrier 1995 par D.Kenyon en Cali-
fornie (R
h
=8.6UA, =7.6UA, =2
o
). A droite, une image de Chariklo prise le 15 fevrier 1999
(R
h
=13.5 UA, =12.5UA, =1
o
) (Sheppard et al., 2000).
5.9.1 Introdution
Chiron (2060) et Chariklo (1997CU26) sont deux objets de la famille des Centaures (f.
hapitre 1). L'etude des Centaures est essentielle pour omprendre l'evolution des petits
orps du systeme puisqu'ils representent une famille intermediaire, transitoire, entre les
TNO et les SPC de la famille de Jupiter.
Chiron a ete deouvert par C.Kowal le 1
er
novembre 1997 (Kowal et al., 1977). Ses
elements orbitaux sont donnes dans la Table 5.17. Comme et objet avait au debut
l'apparene d'un asterode, son nom initial est 1977UB. Mais des 1978, aux vu de ses
elements orbitaux, Kowal et al. (1979) supposa que et objet pouvait e^tre une omete.
Par onsequent, etant donne sa nature hybride et ambigue, a la fois asterode et omete,
es me^mes auteurs ont propose de l'appeler Chiron qui dans la mythologie greque est un
Centaure, un e^tre mi-homme/mi-heval. Les objets deouverts par la suite et presentant
les me^mes arateristiques orbitales que Chiron ont aussi ete lasses dans la famille des
Centaures. En 1988, la nature ometaire de Chiron a ete prouvee ave l'observation d'une
oma par Tholen et al. (1988). Lors de son dernier passage, Chiron est passe au perihelie
le 15 fevrier 1996 a 8.46UA du Soleil et au plus pres de la Terre le 1 avril 1996 a 7.46UA.
Chariklo a ete deouvert le 15 fevrier 1997 par le telesope Spaewath (Tiha et al.,
1997). Ses elements orbitaux, donnes dans la Table 5.17, montrent que et objet fait
aussi partie de la famille des Centaures, omme Chiron. Chariklo passera au perihelie le
17 deembre 2003 a 13.1UA du Soleil et est passe au plus pres de la Terre le 2 septembre
2001 a 14.2UA.
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Dans ette these, nous avons etudie le noyau de Chiron a partir des observations
ISOPHOT realisees en juin 1996. Nous avons aussi utilise les observations visibles, radios
et spetrosopiques disponibles dans la litterature. Ces travaux ont ete presentes lors du
ongres DPS de l'annee 2000 (Groussin et al., 2000). Pour Chariklo, nous avons proede
de la me^me faon sauf que les observations infrarouges ont egalement ete relevees dans la
litterature. La synthese des observations visibles, infrarouges, radios et spetrosopiques
des Centaures Chiron et Chariklo est presentee dans l'artile IV (Groussin et al., 2002),
dans lequel nous donnons nos dierents resultats sur la araterisation du noyau de es
deux objets.
Objet e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
Chiron 0.385 8.46 18.8 209.4 339.4 6.9 50.7
Chariklo 0.174 13.08 18.5 300.4 241.3 23.4 62.5
Table 5.17 { Elements orbitaux de Chiron (2060) (epoque : 5 mai 1994 a 0hTU) et de Chariklo
(1997 CU26) (epoque : 18 otobre 2001 a 0hTU).
5.9.2 Artile IV : \Properties of the nuleus of Centaurs Chiron
and Chariklo"
Resume : nous eetuons une synthese des observations visible, infrarouge, radio et
spetrosopique de 2060 Chiron pour determiner les proprietes physiques de son noyau.
A partir des observations visibles realisees de 1969 a 2001, nous deduisons une magnitude
absolue V du noyau de Chiron de 7.280.08, ave une amplitude de 0.160.03, e qui
implique un noyau quasi spherique ave un rapport des demi-axes a=b=1.160.03. Des
observations infrarouges a 25, 60, 100 et 160m (i.e., ouvrant le maximum de la fontion
de distribution en energie), realisees ave le photometre de l'observatoire spatial infrarouge
(ISOPHOT), en juin 1996 lorsque Chiron etait pres du perihelie, sont interpretees ave un
modele thermique qui suppose un melange mirosopique de glae d'eau et de materiaux
refrataires et qui inlut la ondution de la haleur dans le noyau. Nous trouvons une
inertie thermique de 3
+5
 3
JK
 1
m
 2
s
 1=2
et un rayon de 715 km. En ombinant les obser-
vations visibles et infrarouges, nous en deduisons un albedo geometrique de 0.110.02. Le
spetre de Chiron peut e^tre ajuste par une melange de grains de glae d'eau (30%) et de
materiaux refrataires (70%), et ette surfae a un albedo geometrique onsistant ave
la valeur i-dessus. Nous avons aussi analyse les observations visibles, infrarouges et radios
de Chariklo (1997CU26) pour en deduire un rayon de 1186 km, un albedo geometrique
de 0.070.01 et une inertie thermique de 0
+3
 0
JK
 1
m
 2
s
 1=2
. Un melange de grains de
glae d'eau (20%) et de materiaux refrataires (80%) est ompatible ave le spetre
dans le prohe infrarouge et ave l'albedo i-dessus.
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Abstract. We analyze visible, infrared, radio and spectroscopic observations of 2060 Chiron in a synthetic way to determine
the physical properties of its nucleus. From visible observations performed from 1969 to 2001, we determine an absolute
V magnitude for the nucleus of 7.28 ± 0.08 with an amplitude of 0.16 ± 0.03, implying a nearly spherical nucleus with a ratio
of semi-axes a/b = 1.16 ± 0.03. Infrared observations at 25, 60, 100 and 160 µm (i.e., covering the broad maximum of the
spectral energy distribution) obtained with the Infrared Space Observatory Photometer (ISOPHOT) in June 1996 when Chiron
was near its perihelion are analyzed with a thermal model which considers an intimate mixture of water ice and refractory
materials and includes heat conduction into the interior of the nucleus. We find a very low thermal inertia of 3+5−3 J K−1 m−2 s−1/2
and a radius of 71 ± 5 km. Combining the visible and infrared observations, we derive a geometric albedo of 0.11 ± 0.02. We
find that the observed spectra of Chiron can be fitted by a mixture of water ice (∼30%) and refractory (∼70%) grains, and
that this surface model has a geometric albedo consistent with the above value. We also analyze the visible, infrared and radio
observations of Chariklo (1997 CU26) and derive a radius of 118 ± 6 km, a geometric albedo of 0.07 ± 0.01 and a thermal
inertia of 0+2−0 J K−1 m−2 s−1/2. A mixture of water ice (∼20%) and refractory (∼80%) grains is compatible with the near-infrared
spectrum and the above albedo.
Key words. minor planets, asteroids
1. Introduction
2060 Chiron (hereafter Chiron) is a transition object between
the Kuiper belt objects and the Jupiter family comets (Kowall
1996). Its semimajor axis a = 13.620 AU classifies it in the
Centaur family, with an orbit between Jupiter (a = 5 AU)
and Neptune (a = 30 AU). Chiron is actually one of the few
Centaurs which displays activity (Tholen et al. 1988) together
with, for example, P/Oterma, P/Schwassmann-Wachmann 1
and C/NEAT (2001 T4) (Bauer et al. 2003). It has therefore
attracted considerable interest, in particular during its perihe-
lion passage (15 Feb. 1996, at q = 8.45 AU), because it was
anticipated that its activity would increase. From the numer-
ous observations carried out so far and which will be later dis-
cussed in detail, it emerges the picture of a body having the
following properties. The radius determinations vary from 74
to 104 km. The synodic rotation period is well determined
and was equal to 5.917813 ± 0.000007 h on January 1991
(Marcialis & Buratti 1993). The short period lightcurve pat-
terns detected by Marcialis & Buratti (1993) “probably are due
to an irregular or faceted body, and they offer evidence that
Chiron currently presents an approximately equatorial aspect
to the Earth”. Moreover, the amplitude of the lightcurve indi-
cates a quasi-spherical body. The geometric albedo of the nu-
cleus is 0.14+0.06−0.03 (Campins et al. 1994) which is larger than the
Send offprint requests to: O. Groussin,
e-mail: olivier.groussin@oamp.fr
range of 0.04 ± 0.02 found for other cometary nuclei (Lamy
et al. 2004). The spectrum of Chiron is featureless and quite
flat in the 0.5−0.9 µm range, although variations of a few per-
cents in the slope of the spectral reflectivity can occur (Lazzaro
et al. 1997). Recent publications by Foster et al. (1999) and Luu
et al. (2000) reported the detection of water ice on the basis of
absorption features near 2.0 µm. A similar result already ob-
tained on Pholus and Chariklo (1997 CU26) suggests that water
ice is probably ubiquitous on the surface of Centaurs (Brown
2000). During the 1987 to 1990 interval, when Chiron was be-
yond 11 AU from the Sun, a large brightening was observed
which is not yet very well understood. At such a heliocentric
distance, the activity is believed to be dominated by the subli-
mation of CO (Capria et al. 1996).
In this paper, we analyze visible, infrared, radio and spec-
troscopic observations of 2060 Chiron in a synthetic way to
determined the physical properties of its nucleus. In Sect. 2,
we first summarize observations of Chiron at visible, infrared
(including unique ISOPHOT observations at 25, 60, 100 and
160 µm) and radio wavelengths and by stellar occultation, dis-
cussing the results of each approach and their limitations. In
Sect. 3, we explain in detail our thermal model used to interpret
the infrared observations, which includes dust, water ice and
heat conduction into the interior of the nucleus. In Sect. 4, we
discuss the results: thermal inertia, radius, geometric albedo,
reflectance of the nucleus, composition of the surface, con-
tribution of the coma to the visible and infrared fluxes, and
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Fig. 1. Absolute magnitudes Hv of Chiron as a function of heliocentric
distance and time.
comparison of our model with previous infrared observations.
In Sect. 5, we extend our analysis to the Centaur Chariklo (1997
CU26).
2. Summary of observations and results
2.1. Visible observations
Figure 1 summarizes measurements of the magnitude of Chiron
performed between September 1969 and August 2001. We fa-
vored the V magnitudes when available, otherwise we con-
verted the R magnitudes using V − R = 0.37 (Hartmann et al.
1990). This quasi-solar color correction is justified by the neu-
tral spectrum of Chiron obtained in June 1996 by Lazzaro et al.
(1997). Our observation was performed with the Danish 1.54 m
telescope at ESO, La Silla, in support of the ISOPHOT ob-
servations performed 10 days before. Several images were ac-
quired through the R filter on 1996 June 25.02 UT, when the
comet was at a helicentric distance of 8.468 AU and a geo-
centric distance of 8.326 AU. Standard stars from the Landolt
field PG1323-086 (Landholt 1992) were used to perform an
absolute calibration of the images. We obtained a magnitude
R = 15.79± 0.03 which we converted to V = 16.16± 0.03 with
the above color index.
The derivation of the absolute magnitude Hv = V(1, 1, 0)
requires a correction for the phase effect. From their observa-
tions of December 1986 which covered a very small range of
phase angles (1.05◦ to 1.62◦) and using the (H,G) formalism,
Bus et al. (1989) derived a value G = 0.7. But later in 1996,
when Chiron was at a comparable level of activity, Lazzaro
et al. (1997) determined a very different value, G = 0.42. We
do concur with Lazzaro et al. (1996) that the correction for the
phase effect poses a problem because of the activity of Chiron
resulting in a variable coma and that the (H,G) formalism may
not be appropriate in this case. In view of this situation, we
decided to adopt the simple linear phase function with a coeffi-
cient β = 0.05±0.01 mag deg−1, typical of cometary nuclei and
also consistent with the data of Bus et al. (1989). We applied
this phase correction to the whole set of observations plotted in
Fig. 1. In this present study, the above problem is alleviated by
the fact that we focus our attention to the faintest magnitudes
of Chiron, hopefully reflecting a situation where the coma was
negligibly faint. Moreover, the difference between Hv calcu-
lated with G = 0.7 or β = 0.05 mag/deg is lower than 2% for
Chiron as the phase angle is always ≤7◦.
As illustrated by the variations of Hv with heliocentric dis-
tance (Fig. 1), Chiron underwent considerable variations of its
activity, with a general trend totally uncorrelated with its he-
liocentric distance. A long phase of activity took place before
1978, fully documented by Bus et al. (2001). Beginning at
some unknown time prior to the earliest observations in 1969,
the brightness of Chiron reached a peak by late 1972, about
two years after aphelion and was then ∼0.4 mag brighter than
at the second outburst of 1989. Following the 1972 peak, the
activity gradually decreased so that a minimum was reached
between 14 and 16 AU. It then resumed quite rapidly to reach
a maximum at 12.5 AU in September 1988 and then progres-
sively decayed. Chiron was still active at perihelion (8.45 AU).
Post-perihelion, the decrease of activity continued and Chiron
reached what appears to be its absolute minimum of activity
in June 1997 with Hv = 7.28, i.e. 0.5 magnitude lower than
the minimum of 6.8 reached at 14−16 AU pre-perihelion. This
therefore yields the best estimate of the magnitude of the nu-
cleus. Next, the activity increased again very rapidly and the
magnitude reached 5.75 on April 2001. The whole set of data
displays conspicuous “short-term” variations of the activity
which can reach 0.3−0.4 mag over a few months.
The large outbursts which culminated at 12.5 AU pre-
perihelion and 10.5 AU post-perihelion as well as the aphe-
lion outburst are not well understood. Water ice does not sub-
limate beyond 6 AU and CO and/or CO2 must probably be
invoked to explain such an activity at large heliocentric dis-
tances (Capria et al. 1996). CO has indeed been marginally
detected in June 1995 when Chiron was at 8.50 AU from the
Sun by Womack & Stern (1997) who derived a production rate
of 1.5 ± 0.8 × 1028 s−1. Rauer et al. (1997) derived an upper
limit of 1.0 × 1028 s−1 for the CO production rate near perihe-
lion. Different mechanisms have been proposed: a heat wave
reaching the CO sublimation front (Schmitt et al. 1991), shape
and/or albedo effects on the surface of the nucleus and man-
tle disruption (Johnson 1991). The most comprehensive work
to explain the activity variations of Chiron was performed by
Duffard et al. (2002): using a model for the coma developed
by Meech & Belton (1990) and assuming a long lifetime of
1400 days for the particules in the coma, they could fit all the
photometric data over 30 yr. According to this model, outbursts
could be produced by the gas outflow of CO, CO2, or another
element of similar volatility from an active region.
The question of the detection of the nucleus of Chiron can
also be approached by considering its rotational lightcurve, as
its variation with a period of 5.92 h is correctly attributed to a
spinning, non-spherical solid body. Since the direction of the
spin axis is not expected to change, the long-term change in
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Table 1. Absolute magnitudes Hv and magnitude variations ∆mv of the
lightcurve of Chiron.
Date Hv ∆mv Ref.
1985 Jan. 19 6.80 >0.05 (1)
1986 Dec. 6.62 0.088 ± 0.003 (2)
1988 Feb. 29 6.31 0.08 ± 0.01 (3)
1988 Oct. 31 5.70 0.04 ± 0.01 (4)
1989 Apr. 11 5.76 0.04 ± 0.01 (5)
1990 Jan. 29-30 6.10 0.045 ± 0.005 (3)
1990 Feb. 21-24 5.93 0.05 ± 0.01 (6)
1991 Jan. 08 5.93 0.04 ± 0.01 (1)
1993 Feb. 20 6.81 ∼0.02 (7)
1996 Jan.-Jun. 6.62 0.06 ± 0.01 (8)
References: (1) Marcialis & Buratti (1993); (2) Bus et al. (1989);
(3) Luu & Jewitt (1990); (4) Bus & Bowell (1988); (5) Meech &
Belton (1990); (6) West (1991); (7) Meech et al. (1997); (8) Lazzaro
et al. (1997).
the amplitude ∆mv of the lightcurve of Chiron (nucleus+coma)
can be unambiguously attributed to the varying level of the
coma. This can be verified by the excellent anti-correlation be-
tween ∆mv and Hv as summarized in Table 1, with the excep-
tions of the 29 February 1988 and 20 February 1993 obser-
vations. The first observation (19 January 1985) gave a lower
limit as it missed the extrema of the lightcurve. The formal
method to analyze ∆mv was presented by Luu & Jewitt (1990)
who derived a formula relating ∆mv, Hv, the absolute magni-
tude H0 of the nucleus and the amplitude of its lightcurve ∆m0:
∆mv = H0 − Hv − 2.5 log
[
100.4(H0−Hv) + 10−0.4∆m0 − 1
]
. (1)
The analysis of the observations reported in Table 1 (with
the exceptions noted above) is performed using the ∆mv-Hv
diagram (Fig. 2) where ∆m0 and H0 are the two free param-
eters. ∆m0 can be estimated from the largest amplitude ∆mv =
0.09 ± 0.01 reported by Bus et al. (1989). The correspond-
ing Hv = 6.62 indicates that a coma was still present so that
we must choose a larger value for the nucleus. Adopting the
faintest measured magnitude (Fig. 1) for the magnitude of the
nucleus, i.e., H0 = 7.28±0.08, we found that ∆m0 = 0.16±0.03
is the best value that fits all the observations of Fig. 2, us-
ing a χ2 test. The errors bar of 0.03 on ∆m0 is calculated in
order to fit all the measurements at the 1 σ level. Our value
∆m0 = 0.16±0.03 together with the consideration of Marcialis
& Buratti (1993) that “Chiron currently presents an approx-
imately equatorial aspect to the Earth”, indicates a nearly
spherical nucleus with a ratio of semi-axes a/b = 1.16 ± 0.03,
assuming a uniform albedo distribution. Moreover, as the incli-
nation of Chiron is low (6.9◦) and as it was observed far from
the Earth by Marcialis & Buratti (∆ ∼ 14 AU), we conclude
that its pole is approximately perpendicular to its orbital plane.
2.2. Infrared and radio observations
Table 2 summarizes the infrared and radio observations of
Chiron. The results are separated in three different wavelength
Fig. 2. The amplitude of the lightcurve ∆mv of Chiron as a function
of the absolute magnitude Hv. The data points are the observations
reported in Table 1 (except those of 29 February 1988 and 20 February
1993).
intervals: 10−25 µm for the mid-infrared, 25−160 µm for
the far-infrared and 800−1200 µm for the radio (submillimet-
ric and millimetric) domains. There is no observations be-
tween 160 and 800 µm.
The first interval 10−25 µm is in the Wien region of the
spectral energy distribution (SED) for an expected color tem-
perature of 120 K (Campins et al. 1994). Observations in
this range were first performed by Lebofsky et al. (1984)
at 22.5 µm, later by Campins et al. (1994) between 10.6
and 20.0 µm, and recently by Fernandez et al. (2002) at 12.5
and 17.9 µm. Altogether, these observations lead to a large
range of radius values, between 70 and 104 km (Table 3).
The second interval 25−160 µm contains the maximum
of the SED. The IRAS observations performed in 1983 at 25
and 60 µm (Sykes & Walker 1991) did not detect Chiron but
allow to set an upper limit for the radius of 186 km. Chiron
was later unambigously detected thanks to observations per-
formed with the ISOPHOT photometer aboard the ISO satellite
from 8 to 15 June 1996 (Peschke 1997). Chiron was then near
perihelion at a heliocentric distance of 8.46 AU, thus maximiz-
ing its thermal emission. Four filters centered at 25, 60, 100
and 160 µm were used. We calculated the average of the in-
frared fluxes over the three nights of observation, weighted by
the error on the flux for each wavelength and normalized to
∆ = 8.15 AU (the difference on rh and α is marginal), and
we obtained 289 ± 51 mJy, 369 ± 109 mJy, 170 ± 67 mJy
and 28 ± 15 mJy at 25 µm, 60 µm, 100 µm and 160 µm re-
spectively. The error-bars reflect the statistical errors derived
with the ISOPHOT Interactive Analysis software (PIA) and
the current absolute calibration accuracy of 30% of the detec-
tors. The fluxes at 160 µm must be considered with caution.
Measurements of faint point sources with ISOPHOT at this
wavelength were exceedingly difficult because of the sky con-
fusion noise (Kiss et al. 2001). The real uncertainty on those
measurements is therefore larger than the formal values given
in Table 2. The ISOPHOT observations at 25, 60 and 100 µm
are particulary well suited to determine the radius of Chiron,
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Table 2. Infrared and radio observations of Chiron
Date rah ∆
b αc λd Flux Ref.
[AU] [AU] [◦] [µm] [mJy]
09 Jan. 1983 15.8 15.2 3 22.5 17± 9 (1)
18 Nov. 1991 10.0 9.7 5 19.2 84± 28† (2)
22 Nov. 1993 8.9 9.0 6 10.8 15± 4† (2)
19.2 298± 59† (2)
31 Mar. 1994 8.8 8.0 4 10.6 21± 3† (2)
20.0 327± 100† (2)
21 Jun. 2000 10.11 9.14 1.79 12.5 14.4± 1.18 (3)
12.5 18.2± 2.7 (3)
23 Jun. 2000 10.11 9.15 1.98 12.5 14.3± 1.7 (3)
17.9 43.9± 15.9 (3)
17.9 56.4± 16.8 (3)
16 Sep. 1983 15.36 14.99 3.53 25 <80 (4)
60 <135 (4)
08 Jun. 1996 8.46 8.06 6.45 25 284± 13 (5)
60 388± 150 (5)
100 178± 101 (5)
160 48± 25 (5)
14 Jun. 1996 8.46 8.15 6.66 25 350± 17 (5)
60 389± 158 (5)
100 217± 108 (5)
160 21± 23 (5)
15 Jun. 1996 8.46 8.16 6.69 25 262± 17 (5)
60 339± 157 (5)
100 128± 107 (5)
160 22± 23 (5)
Averages for 8.46 8.15 6.66 25 289± 51 (6)
Jun. 1996∗ 60 369± 109 (6)
100 170± 67 (6)
160 28± 15 (6)
22 Mar. 1991‡ 10.48 10.09 5.1 800 <11.1 (7)
27 Apr. 1994 8.79 8.29 5.8 1200 2.40± 0.55 (8)
a Heliocentric distance. b Geocentric distance. c Phase angle in de-
grees. d Wavelength. † The value is corrected to a monochromatic flux
as defined in Campins et al. (1994). ∗ Averages of the ISOPHOT ob-
servations. ‡ This is a combined value of the 04 Nov. 1990 and the
22 Mar. 1991 observations.
References: (1) Lebofsky et al. (1984); (2) Campins et al. (1994);
(3) Fernandez et al. (2002); (4) Sykes & Walker (1991); (5) Peschke
(1997); (6) This work; (7) Jewitt & Luu (1992); (8) Altenhoff &
Stumpff (1995).
as they cover the maximum of the SED. The interpretation of
these ISOPHOT observations, which has not yet been done, is
presented in Sect. 4.
The last wavelength interval 800−1200 µm corresponds
to the Rayleigh-Jeans regime where the flux is proportional
to λ−2. The observations are very difficult to perform, because
the expected signal is very low. The main advantage of these
measurements resides in their low sensitivity to the color tem-
perature of the body, that is to the thermal model. Jewitt & Luu
(1992) could not detect Chiron at 800 µm, and they gave a 3σ
Fig. 3. Equatorial temperature profiles over the nucleus surface for
thermal inertia I = 0, 10, 100 J K−1 m−2 s−1/2 and ∞ at r = 8.5 AU.
upper limit of 150 km for the radius. The successful detection
of Chiron later performed by Altenhoff & Stumpff (1995) at
1200 µm led to a radius of 84 km.
2.3. Determinations of the radius and geometric
albedo of the nucleus
The past infrared and radio observations were interpreted using
either a standard thermal model (STM) which assumes no ther-
mal inertia, or an isothermal-latitude model (ILM) which as-
sumes an infinite thermal inertia (Lebofsky & Spencer 1989),
or a modified STM which includes thermal inertia (Jewitt &
Luu 1992). The strong influence of the thermal inertia I is high-
lighted in Fig. 3 where the surface temperature at the equator is
plotted as a function of longitude. When I increases, the profile
becomes smoother as more energy is transfered by conduction
from the day side into the nucleus to heat the night side. In other
words, when I increases, the temperature decreases on the day
side and increases on the night side. In the extreme case of an
infinite thermal inertia, the temperature is constant across the
nucleus for a given latitude. Note that Chiron was always ob-
served with a phase angle ≤7◦.
When using the infrared or radio observations alone, the
size of the nucleus is determined assuming a geometric albedo.
Adding visible observations allows to independently determine
the size and the geometric albedo. This method, extensively
used on asteroids, can give excellent results as recently demon-
strated for 433 Eros: the combination of the visible and infrared
ground-based observations performed in 1974/75 by Morrison
(1976) led to a radius of 22 km and a geometric albedo of 0.18,
a result in very good agreement with the recent in-situ ob-
servations performed by the NEAR spacecraft which led to a
33×13×13 km nucleus and a geometric albedo of 0.16. Table 3
summarizes the radius and geometric albedo determinations
obtained by different authors for Chiron. Depending upon the
observation and the model, the values vary from 71 km to
104 km with a mean value of ∼88 km. Values of the geometric
albedo range from 0.10 to 0.17, with a mean value of ∼0.14.
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Table 3. Radius and geometric albedo determination of Chiron.
Reference ran λb Method pcv Hcv
[km] [µm]
Lebofsky et al. (1984) 90+20−25 22.5 STM 0.10+0.09−0.035 6.9
Campins et al. (1994) 74 ± 11 19.2 STM 0.14+0.06−0.03 6.9
Campins et al. (1994) 88 ± 10 10.8 STM − −
Campins et al. (1994) 104 ± 10 19.2 STM − −
Campins et al. (1994) 94 ± 6 10.6 STM − −
Campins et al. (1994) 91 ± 13 20.0 STM − −
Fernandez et al. (2002) 74 ± 4 12.5, 17.9 STM 0.17 ± 0.02 6.96
Sykes & Walker (1991) <186 60 ILM >0.027 6.7
This work 71 ± 5 25, 60 and 100 MM + Conduction 0.11 ± 0.02 7.28
Jewitt & Luu (1992) <150 800 STM + Conduction >0.04 6.8
Altenhoff & Stumpff (1995) 84 ± 10 1200 STM 0.13 6.7
Buie et al. (1993) >83 Occultation
Bus et al. (1996) 89.6 ± 6.8 Occultation
Bus et al. (1996) >90.2 ± 6.5 Occultation
a Nucleus radius. b Wavelength. c Derived geometric albedo. d Absolute V magnitude used for the geometric albedo determination.
The determination of the radius and the geometric albedo
of the nucleus of Chiron faces two kinds of difficulties. First, it
is model-dependent as a thermal model is required to interpret
the infrared and radio observations. It is important to assess this
dependence and, in particular, the impact of the thermal inertia.
Second, the nucleus is often active and its coma, even too faint
to be detected, may affect the results.
2.4. Occultation
The occultation of a star by a solid body is in principle a pow-
erful method to determine its size. Such an event took place
for Chiron in November 1993 and observations were attempted
from five different sites in California. Only one site was suc-
cessful in recording a useful lightcurve, although a second site
had a marginal detection of the extinction of the starlight, and
a preliminary value of the size of Chiron was reported by Buie
et al. (1993). There are many problems involved in the anal-
ysis of an occulation, amplified in this case by the very small
apparent size of Chiron (∼0.03 arcsec) and by the presence of
a coma. Moreover the sampling of the lightcurve is somewhat
sparse, only eight points, and its interpretation is not unique,
especially if a coma is introduced. The detailed analysis per-
formed by Bus et al. (1996) led to two slightly different val-
ues (Table 3) depending upon whether the marginal detection
is considered. Their analysis convincingly shows that the star
track was nearly diametral and that a dust coma was indeed
present (and possibly jets) consistent with an absolute mag-
nitude Hv = 6.41 at the time of the occultation. Taking into
account the marginal detection, they determined a radius of
89.6 ± 6.8 km.
3. Nucleus thermal model
3.1. General considerations
In order to interpret the ISOPHOT observations as well as all
other thermal observations in a coherent way, we considered
a thermal model as well as appropriate assumptions. We as-
sumed a spherical nucleus rotating with a period of 5.92 h with
its spin axis perpendicular to the comet orbital plane, in good
agreement with the observations discussed in the previous sec-
tion. The parameter Θ introduced by Spencer et al. (1989) is
useful to estimate the influence of the heat conduction and to
choose the appropriate thermal model. It is defined as:
Θ =
I
√
ω
ǫσT 3ss
(2)
where I is the thermal inertia, ω is the rotational frequency,
ǫ is the infrared emissivity, σ is the Stefan Boltmann’s constant
and Tss is the subsolar equilibrium temperature.Θ ≪ 1 implies
a slow-rotator and Θ ≫ 1, a fast-rotator. For Chiron, with a
nucleus spin period Pn = 5.92 h and a maximum surface tem-
perature Tss of 150 K (Fig. 3), we obtainedΘ ∼ 1 for a thermal
inertia I = 10 MKS (where 1 MKS unit = 1 J K−1 m−2 s−1/2)
and Θ ∼ 10 for I = 100 MKS. Chiron is therefore intermediate
between the slow and the fast-rotators and the heat conduc-
tion into the nucleus must be introduced. We consider a mixed
model of refractory dust and water ice grains in an attempt to
take into account the detection of water ice on the surface of
Chiron (Foster et al. 1999; Luu et al. 2000). Our model does
not take into account the sublimation of CO as we assumed
that CO is located deep below the surface so that its effects on
the surface temperature are negligible.
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3.2. The mixed model (MM)
The mixed model (MM) has already been introduced by Lamy
et al. (2002) to interpret the infrared observations of the nucleus
of 22P/Kopff. It assumes an intimate, microscopic mixture of
dust and water ice grains, so that the thermal coupling between
the grains is perfect and there is only one temperature for the
mixture. As the ice is “dirty”, the geometric albedo can be low
(Clark & Lucey 1984) and this is further discussed in Sect. 4.2
below. As explained by Jewitt & Luu (1992), the sublimation
of water ice can be neglected for Chiron, and in this case, our
MM is equivalent to their thermal model: a STM with heat con-
duction. Thermal balance on the surface between the solar flux
received by the nucleus on the one hand, the reradiated flux and
the heat conduction on the other hand is expressed as:
(1 − A) Fsun
r2h
cos z = ηǫσT 4 + κ
∂T
∂x
∣∣∣∣∣∣
x=0
(3)
where A = pvq is the product of the geometric albedo pv
with the phase integral q, Fsun [Wm−2] is the solar constant,
rh [AU] is the heliocentric distance, z is the zenithal angle, η is
the beaming factor introduced by Lebofsky & Spencer (1989),
T [K] is the surface temperature, κ [Wm−1K−1] is the thermal
conductivity and x measures the depth. Numerical values for
the parameters will be discussed in Sect. 3.4. Although the sub-
limation of water ice is neglected, its presence on the surface
will appear through the Bond albedo A.
We considered the one-dimensional time-dependent equa-
tion for the heat conduction:
ρC ∂T (x, t)
∂t
=
∂
∂x
(
κ
∂T (x, t)
∂x
)
(4)
where ρ [kg/m3] is the mass density and C [J/kg/K] is the spe-
cific heat capacity of the nucleus. We solved this equation using
a method similar to that described by Spencer et al. (1989). We
changed x to x′ = x/ξ, where ξ =
√
2κ/ρCω [m] is the charac-
teristic length of the heat wave which propagates into the sub-
surface. Then, Eq. (4) becomes Eq. (5) and Eq. (3) becomes
Eq. (6):
∂T (x′, t)
∂t
=
ω
2
∂2T (x′, t)
∂x′2
(5)
(1 − A) Fsun(t)
r2h
cos z = ηǫσT 4(0, t) +
√
ω
2
√
κρC ∂T (0, t)
∂x′
(6)
where ω = 2π/Pn is the rotational frequency.
The boundary conditions are given by Eq. (6) at the surface,
and by Eq. (7) at a depth d:
(
∂T (x, t)
∂x
)
x= d = 12ξ
= 0 or
(
∂T (x′, t)
∂x′
)
x′ = 12
= 0. (7)
This last condition assumes that the temperature remains con-
stant below a (thick enough) layer of thickness d. The choice of
this constant temperature is explained in detail by Spencer et al.
(1989). We took d = 12ξ, which ensures a good convergence;
a higher d does not change the surface temperature.
Table 4. Estimated thermal inertia I for different bodies of the Solar
System.
Body I Reference
[J K−1 m−2 s−1/2]
Moon 50 Winter & Saari (1969)
Mars 65−460 Kieffer et al. (1977)
Phobos 37−67 Lunine et al. (1982)
Deimos 28−84 Lunine et al. (1982)
Saturn rings 13 Froidevaux et al. (1981)
Eros <105 Morrison (1976)
Ganymede 84−167 Morrison et al. (1971)
Asbolus <10 Fernandez et al. (2002)
1P/Halley <670 Julian et al. (2000)
In Eq. (6), all thermal parameters of the nucleus are re-
grouped into a single quantity, the thermal inertia I =
√
κρC
[J K−1 m−2 s−1/2]. This is now the only parameter that we will
consider when solving the system of Eqs. (5)+(6)+(7). Table 4
gives estimates of the thermal inertia for different bodies of the
Solar System.
The nucleus is divided in several layers of thickness dx′
where dx′ = 0.25 is enough for Chiron to ensure a good
convergence. The longitude is represented by the time pa-
rameter t. As t increases, the nucleus rotates and the longi-
tude, reckoned from the sub-solar point, changes. We took a
step dt = Pn/1000, which correponds to ∼21 s for a period
Pn = 5.92 h and which is enough to reach the convergence.
Tests were performed with lower values of dx′ and dt and led
to marginal differences.
We calculated the temperature T at each point (θ, ϕ) of the
surface to obtain a temperature map T (θ, ϕ), where θ is the lat-
itude and ϕ is the longitude. For illustration, the temperature
profile along the equator (θ = 0◦) is displayed in Fig. 3 for
different thermal inertia.
3.3. The thermal flux
The thermal flux F(λ) of an unresolved nucleus measured by
an observer located at geocentric distance ∆ is the integral over
the nucleus of ǫB(λ, T ) where B(λ, T ) is the Planck function
and T (θ, ϕ, A) is given by the MM:
F(λ) = ǫ
∫ ∫
B
[
λ, T (θ, ϕ, A)]ΩdS . (8)
The solid angle Ω is given by:
Ω =
1
∆2
cos θ cos(ϕ − α) (9)
and the element of surface by:
dS = r2n cos θdθdϕ (10)
where rn is the radius of the nucleus, θ is the latitude, ϕ is
the longitude measured from the sub-solar point and α is the
phase angle. θ and ϕ are linked to the zenithal angle z by
cos z = cos θ cosϕ. We calculated the thermal flux by perform-
ing a double integration over the hemisphere of the nucleus
which is visible from Earth i.e., satifying cos(ϕ − α) > 0.
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3.4. The model parameters
The various parameters involved in the thermal models are not
known for cometary nuclei. We discuss below how we selected
their respective values.
The infrared emissivity ǫ is taken equal to 0.95, the middle
point of the interval 0.9−1.0 always quoted in the literature. As
the interval is very small and the value near 1.0, this uncertainty
has a negligible influence on the calculated thermal flux.
The beaming factor η reflects the influence of surface
roughness which produces an anisotropic thermal emission,
and theorically ranges from 0 to 1. For physical reasons, η is
higher than 0.7, otherwise it implies a very high, unrealistic,
roughness, with a rms slope higher than 1 (Lagerros 1998). We
adopted the value of η = 0.756, derived from observations of
1 Ceres and 2 Pallas by Lebofsky et al. (1986), as those objects
have a geometric albedo (0.10 and 0.14 respectively) similar to
that of Chiron. Note that, on the basis of the work of Lagerros
(1998), Lamy et al. (2002) used a slightly larger value η = 0.85
for the nucleus of 22P/Kopff as this body has a lower geometric
albedo pv = 0.04. As the temperature varies as η−1/4, the beam-
ing factor may have an important effect on thermal flux and, in
turn, on the radius determination of the nucleus.
The Bond albedo A requires a knowledge of the phase in-
tegral q, which measures the angular dependence of the scat-
tered radiation. We choose q = 0.4, the value found for 2 Pallas
(Lebofsky et al. 1986) since its geometric albedo pv = 0.14
is comparable to that of Chiron. We note that this value of q
is significantly different from the value q = 0.28 chosen for
22P/Kopff (Lamy et al. 2002) since those two objects have
quite difference surface properties. However q has little influ-
ence and the above values yielded similar results.
For the geometric albedo, we took pv = 0.11, which is the
value derived from the ISOPHOT observations and which will
be discussed in the next section. It will then be shown that the
results are almost independent of the geometric albedo in the
range 0.01−0.15.
4. Results and discussion
4.1. Thermal inertia and radius determination
of the nucleus
The determination of the thermal inertia I and the radius rn
of the nucleus is performed by minimizing the χ2 expression
defined as:
χ2(I, rn) =
n∑
i=1
Fi − F(λi, I, rn)σi

2
(11)
where Fi is the measured flux at the wavelength λi and σi
the corresponding error bar. We took into account the average
ISOPHOT fluxes from the three nights of observation presented
in Sect. 2.2 (Table 2), at 25, 60 and 100 µm. We did not take
into account the observation at 160 µm in our discussion for
reasons explained in Sect. 2.2. Figure 4 presents the value of χ2
as a function of I and rn. Its lower value is obtained, at the 1 σ
level (χ2 < 1), for a radius rn = 71± 5 km and a thermal inertia
I = 3+5−3 MKS.
Fig. 4. Value of the χ2 expression as a function of the radius rn and the
thermal inertia I. The cross represents best estimate of rn and I, i.e.
where χ2 is minimum.
Fig. 5. The SED of the nucleus of Chiron for the mixed model (MM)
with a radius rn = 71 ± 5 km and a thermal inertia I = 3+5−3 MKS. The
squares are the ISOPHOT data at 25, 60, 100 and 160 µm with their
1σ error bars.
Figure 5 displays the SED of Chiron from 10 µm to 200 µm
for the mixed model (MM), for the above values and the 1 σ
uncertainty. The fit to the data points is excellent, except at
160 µm for reasons already discussed.
The value of 71 ± 5 km for the radius is lower than the
bulk of the previous estimates (Table 3), but in excellent agree-
ment with the recent determination of 74 ± 4 km by Fernandez
et al. (2002). The value of 3+5−3 MKS for the thermal inertia is
very low, but coherent with our present understanding of prim-
itive bodies. Indeed, Fernandez et al. (2002) determined a ther-
mal inertia <10.5 MKS for Asbolus, and Spencer et al. (1989)
suggested a thermal inertia <15 MKS for asteroids Ceres and
Pallas, lower than that of the Moon (50 MKS). The low ther-
mal inertia of Chiron indicates a low thermal conductivity for
the surface material, and probably a porous surface as supposed
for the majority of cometary nuclei (e.g. Klinger et al. 1996;
Skorov et al. 1999).
As pointed out above, the only parameter on which the
thermal model and consequently the results are sensitive is the
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Fig. 6. The albedo-radius diagram for Chiron. The infrared constraints
come from the ISOPHOT observations with the models presented in
Fig. 3. The visible constraint is given by the visible absolute magni-
tude of the nucleus of Chiron H0 = 7.28 ± 0.08.
beaming factor η, which ranges from 0.7−1.0 (see Sect. 3.4).
For η = 0.756, as justified in Sect. 3.4, we obtained the best
fit with a radius rn = 71 km and a thermal inertia I = 3 MKS.
For the extreme, unrealistic value of η = 1.0, the best fit is ob-
tained with rn = 77 km and I = 0 MKS, and for η = 0.7 with
rn = 71 km and I = 5 MKS. For η = 0.85, the value used
for 22P/Kopff (Lamy et al. 2002), we obtained rn = 72 km
and I = 0 MKS. Consequently, the choice of η, in the range
0.7−0.85, has practically no influence on the determination of
the radius and the thermal inertia.
4.2. Geometric albedo
In order to determine the size and the geometric albedo of
Chiron without any assumptions, we need two independent re-
lationships. The first one is given by the visible observations
and we used the value discussed in Sect. 2.1, H0 = 7.28± 0.08,
for the absolute V magnitude of the nucleus. The nucleus ra-
dius rn and the geometric albedo pv are linked to H0 using the
relationship of Bowell et al. (1989):
log(2rn) = 3.130 − 0.2H0 − 0.5 log pv. (12)
The second relationship between rn and pv is given by the ther-
mal flux via Eq. (8) where the surface temperature T depends
on pv through A = pvq. We used I = 3 MKS, as determined
previously, and the ISOPHOT fluxes at 25, 60 and 100 µm. We
graphically combined the visible and the infrared constraints,
as illustrated in Fig. 6. The curves represents the infrared and
visible constraints which cross themselves nearly orthogonally;
this minimizes the error on the determination of rn and pv.
Moreover, the infrared constraint is almost independent of the
geometric albedo in the range 0.01−0.15, yielding a quasi con-
stant value for the radius in this range (variation <3%). The ge-
ometric albedo is only constrained by the absolute magnitude
of the nucleus H0.
Fig. 7. Observed spectra of Chiron compared to laboratory experi-
ments with mixtures of charcoal and water ice.
For our solution, a MM with a thermal inertia of 3 MKS
and a radius of 71 km, we obtained a geometric albedo of
0.11± 0.02, the uncertainty coming from the error affecting H0.
This value is in excellent agreement with the determination of
Campins et al. (1994). Fernandez et al. (2002) obtained a higher
geometric albedo of 0.17 ± 0.02 assuming H0 = 6.96. Using
H0 = 7.28 instead yields 0.13 ± 0.02, in excellent agreeement
with our determination. The geometric albedo cannot be used
to constrain the thermal inertia. This shows the importance of
combining infrared AND visible observations to estimate alto-
gether pv, rn and I.
The geometric albedo of 0.11 is higher than the typical
range 0.02−0.06 found for the nucleus of short period comets
(Lamy et al. 2004) and this probably results from the presence
of water ice at the surface of Chiron, a question discussed in
the following section.
4.3. Reflectance of Chiron
We now consider the spectrum of Chiron to characterize its
surface. We assembled a composite spectrum by combining
the results of Lebofsky et al. (1984), Foster et al. (1999) and
Luu et al. (2000) in Figs. 7–10. We normalized the spectrum
of Foster et al. and Luu et al. at 2.2 µm, and we applied a scal-
ing factor of 0.95 to the spectrum of Lebofsky et al. (origi-
nally normalized at 0.55 µm) in order to insure continuity at
1 µm. Each spectrum was sampled and then interpolated us-
ing cubic splines. There are obvious problems with the infrared
spectra, in particular with that of Luu et al. (2000): the 1.5 µm
band appears misplaced and the apparent absorption longward
of 2.2 µm is probably spurious. However, the composite spec-
trum exhibit well-defined features, an almost flat part extend-
ing from 0.5 to 1.1 µm and the two aborption band of water ice
at 1.5 and 2.0 µm. These features, and particulary the contrast
of the bands, can be used to set limits on the fractional coverage
of ice.
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Fig. 8. Observed spectra of Chiron compared to two mixtures of as-
tronomical silicate and water ice grains in different proportions. The
grain size is 10 µm.
Fig. 9. Observed spectra of Chiron compared to two mixtures of astro-
nomical silicate and water ice grains, with grain sizes of 1 and 100 µm.
4.3.1. Comparison with experimental spectra
from laboratory experiments of microscopic
mixtures
We start by comparing the spectrum of Chiron with laboratory
results on different samples which are intimate, microscopic
mixtures of different grains. The main advantage of using spec-
tra obtained with laboratory experiments is that they are far
more realistic than computed spectrum, which further involve
many unknown parameters. Figure 7 diplays the reflectance of
two mixtures of water ice and charcoal measured by Clark &
Lucey (1984) using the experiment chamber of Clark (1981).
Mixture A (50% charcoal +50% water ice) exhibits a 2.0 µm
band approximately similar to the observed one but unfortu-
nately a steep gradient in the visible. Mixture B (70% charcoal
+30% water ice) alleviates this problem at the expense of pro-
ducing too low a reflectance in the visible and too low a con-
trast of the 2.0 µm band. None of the two mixtures exhibits the
1.5 µm aborption band. It is tempting to use a linear combina-
tion of the A and B spectra to better reproduce the observations.
Figure 7 displays the solution “0.25 A + 0.75 B” which indeed
Fig. 10. Observed spectra of Chiron compared to three different mix-
tures of 30% of water ice +70% of refractory grains (silicate, glassy
carbon or kerogen). The grain size is 10 µm.
offers a better fit to the observations than any of the two indi-
vidual mixtures. Applying the above linear scaling, this solu-
tion contains approximately 65% of charcoal and 35% of water
ice. The fit is not perfect but gives a rough idea of the amount
of water ice on the surface of Chiron, ∼35%. Unfortunately, the
geometric albedo of a body having a surface composed of such
a mixture is not known but is probably low owing to the large
percentage of refractory material, a result justified in the next
section.
4.3.2. Comparison with computed spectra
of macroscopic mixtures
We now calculate the reflectance of simple areal mixtures of
water ice and other refractory materials. The advantage of this
approach is twofold, first the parameters may be varied at will,
and second the reflectance and the geometric albedo of a body
covered with the considered mixture can be simultaneously cal-
culated. The drawback of this approach is the large number of
(unknown) parameters such as the optical properties of the ma-
terials and the distribution function of the grain size, and the
solutions are no means unique. The model considers macro-
scopic mixtures so that there is no interaction between the
components, and the resulting reflectance spectrum is a linear
combination of the individual spectra according to the selected
fractional coverage of each component. It has already been ap-
plied to Chiron: Foster et al. (1999) combined 20% of water
ice with 80% of a spectrally neutral material while Luu et al.
(2000) combined water ice and olivine in unspecified propor-
tion to interpret their observations.
For the present study, we used the numerical code of Roush
(1994), based on the Hapke formalism (Hapke 1993) and con-
sidered mixtures of water ice with three different refractory
materials. First, a silicate, known as “astronomical silicate” in
the literature; its optical constants come from Draine & Lee
(1984). Second, glassy carbon, an amorphous form of carbon;
its optical constants come from Edoh (1983). Third, a kerogen,
a highly processed organic residue; its optical constants come
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Table 5. Calculated geometric albedos for different mixtures of water
ice + astronomical silicates and different grain sizes.
Mixturea Grain size Albedob
[µm]
3% 100 0.02
15% 10 0.06
30% 10 0.11
80% 1 0.33
a Percentage of water ice in the mixture water ice + astronomical
silicates. b Geometric albedo.
from Khare et al. (1990). The optical constants of water ice
come from Warren (1984).
Figure 8 displays our results obtained for a mixture of water
ice + silicate with a unique grain size of 10 µm. The percent-
age of water ice was tuned to produce the observed contrast
of the 2.0 µm band. It amounts to 15% to match the spec-
trum of Foster et al. (1999) and to 30% to match that of Luu
et al. (2000). The fits are quite satisfactory in the interval 1.4
to 2.1 µm in spite of a slight mismatch of the 1.5 µm band,
but this may comes from the spectrum of Luu et al. (2000) as
discussed above. However, the amount of water ice strongly de-
pends upon the grain size. Figure 9 displays the same fit but, for
two different grain sizes, 1 µm and 100 µm. In order to match
the observed spectrum and especially the contrast of the 2.0 µm
band, the amount of water ice must be less than 3% for a grain
size of 100 µm, and larger than 80% for a grain size of 1 µm.
In order to test whether the above mixtures are compati-
ble with the albedo of 0.11 ± 0.02 determined in Sect. 4.2, we
used a numerical code written by Roush (1994) to calculate
the geometric albedo of a spherical body in the framework of
the Hapke formalism. The results for the four mixtures water
ice + astronomical silicate considered in Figs. 8 and 9 are rep-
resented in Table 5. We obtained similar results for the other
refractory materials, glassy carbon and kerogen. The solution
which best matches both the observed reflectance and albedo
of Chiron corresponds to a mixture of 30% of water ice +70%
of refractory material and a common grain size of ∼10 µm.
The resulting spectra are displayed in Fig. 10. Smaller grain
sizes would require larger water ice fractions resulting in very
large albedos while larger grain sizes result in the opposite sit-
uation. None of the mixture exhibits the observed visible spec-
trum of Chiron althougth the discrepancies are not that large
and much reduced compared to the previous solution (Fig. 7).
One cannot reasonably hope that any of the selected material
precisely corresponds to the refractory component of Chiron.
For the three cases of surface composition introduced above
(Fig. 10), we found geometric albedos of respectively 0.11 (sil-
icate), 0.13 (glassy carbon) and 0.10 (kerogen), all in excellent
agreement with our result of 0.11 ± 0.02.
In summary, the spectrum of the nucleus of Chiron and its
relatively high geometric albedo are both consistent with a sur-
face approximately composed of 30% of water ice and 70% of
a refractory material.
Table 6. Nucleus radius from IR and radio observations of Chiron.
Datea Reference λ Radiusb
[µm] [km]
09 Jan. 1983 Lebofsky et al. (1984) 22.5 97± 30
18 Nov. 1991 Campins et al. (1994) 19.2 79± 15
22 Nov. 1993 Campins et al. (1994) 10.8 102± 14
Campins et al. (1994) 19.2 114± 12
31 Mar. 1994 Campins et al. (1994) 10.6 112± 9
Campins et al. (1994) 20.0 98± 16
21 Jun. 2000 Fernandez et al. (2002) 12.5 87± 6
Fernandez et al. (2002) 12.5 98± 8
23 Jun. 2000 Fernandez et al. (2002) 12.5 87± 6
Fernandez et al. (2002) 17.9 62± 12
Fernandez et al. (2002) 17.9 70± 11
16 Sep. 1983 Sykes & Walker (1991) 25 <164
Sykes & Walker (1991) 60 <127
Jun. 1996 This work 25 71± 6
This work 60 75± 12
This work 100 67± 14
22 Mar. 1991 Jewitt & Luu (1992) 800 <138
27 Apr. 1994 Altenhoff& Stumpff (1995) 1200 74± 9
a See Table 2 for observation conditions. b Radius derived from the
mixed model (MM) with a thermal inertia I = 3 J K−1 m−2 s−1/2.
4.4. Comparison with previous infrared and radio
observations
We now systematically apply our thermal model, i.e., the mixed
model with the parameters given in Sect. 3.4, a geometric
albedo of 0.11 and a thermal inertia of 3 MKS, to all past in-
frared and radio observations. This is the first time that this
set of observations is homogeneously analyzed with the same
model, thus allowing a meaningful comparison of the resulting
sizes of the nucleus of Chiron. Table 6 summarizes the differ-
ent radius determinations which may differ from those found
by the authors (cf. Table 3) since they used different thermal
models and/or different parameters. Figure 11 displays the ra-
dius determination versus wavelength for all observations listed
in Table 6. Our result rn = 71 ± 5 km given by our mixed
model is in excellent agreement with all observations above
20 µm, including the submillimetric observations of Altenhoff
& Stumpff (1995) at 1200 µm. Our result is also consistent with
the observations of Fernandez et al. (2002) at 17.9 µm and one
observation of Campins et al. (1994) at 19 µm. The other obser-
vations of Campins et al. (1994) tend to suggest a larger radius.
This trend is more pronounced at ∼10 µm, and the observations
of Campins et al. (1994) and Fernandez et al. (2002) yield a ra-
dius of 87−112 km. A radius of 71 ± 5 km is not compatible
with the occultation performed by Bus et al. (1996), unless tak-
ing into account their error bars at the 3σ level. The question
of reconciling thermal infrared observations with results from
occultations has already been addressed by Fernandez et al.
(2002).
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Fig. 11. Determination of the radius of Chiron from the infrared and
radio observations of Table 2, using a mixed model (MM) with a geo-
metric albedo of 0.11 and a thermal inertia of 3 MKS. The solid bold
line and the hatched band represent our determination of 71 ± 5 km.
4.5. Coma contribution
We address the question of a possible contamination of the
ISOPHOT observations by the coma by noting that our visi-
ble observation performed 10 days later (25 June 1996) yielded
Hv = 6.57. Assuming an absolute V magnitude of the nucleus
of 7.28, we derived a coma contribution of 48% using:
F(obs.) − F(nucl.)
F(obs.) =
10−0.4×6.57 − 10−0.4×7.28
10−0.4×6.57
= 48%. (13)
But, since we derived a radius of 71 km, lower than previous
determinations, it is very unlikely that there was any significant
contribution of the coma to the infrared fluxes (if present at all,
a faint coma contribution would be hidden by the large uncer-
tainty of ∼30% affecting the measurements). This has already
been pointed out by Campins et al. (1994), two years before
the ISOPHOT observations, when Chiron was even more ac-
tive, and by West (1991), who argued that the blue color of the
coma is most likely due to scattering by submicron dust grains.
5. Application to the Centaur Chariklo
5.1. Radius, thermal inertia and geometric albedo
of the nucleus
Chariklo (1997 CU26) was discovered in 1997 with the
Spacewatch telescope (Scotti 1997). It has a perihelion of
13.07 AU, an aphelion of 18.35 AU, an excentricity of 0.31 and
an inclination of 30.1◦, which classifies it in the Centaur family.
Several observations were attempted in order to characterize its
physical properties. The visible observations of Davies et al.
(1998) gave an absolute V magnitude Hv = 6.82 ± 0.02, using
a linear phase function with β = 0.05 mag deg−1. Combining
this result with the infrared flux obtained at 20.3 µm, Jewitt
& Kalas (1998) derived a radius of 151 km and a geometric
albedo of 0.045. Altenhoff et al. (2001) performed radio obser-
vations at 1.2 mm and determined a radius of 137 km and a
geometric albedo of 0.055. The infrared and radio observations
Fig. 12. Determination of the radius of Chariklo from the 20.3 µm
infrared and 1.2 mm radio observations of Table 7. Differents symbols
are used for I = 0, 10 and 100 MKS. The symbols at 1.2 mm have
been deliberately offset left-right for clarity. The solid bold line and
the hatched band represent our determination of 118 ± 6 km.
Table 7. Infrared and radio observations of Chariklo.
Date rah ∆
b αc λd Flux Ref.
[AU] [AU] [◦] [µm] [mJy]
13 Jan. 1998 12.81 13.72 1.7 20.3 66+14−11 (1)
Dec. 99-Feb. 00 13.35 12.62 3.0 1200 2.08 ± 0.30 (2)
a Heliocentric distance. b Geocentric distance. c Phase angle in
degrees. d Wavelength.
References: (1) Jewitt & Kalas (1998); (2) Altenhoff et al. (2001).
are presented in Table 7. The recent observations of Peixinho
et al. (2001) present evidences for variations of the absolute
magnitude of Chariklo over a few months. Using these data
with a linear phase function correction (β = 0.05 mag deg−1),
we determined a range for Hv from 6.52 to 6.90, well within
the error bars. We applied our model used for Chiron to those
visible, infrared and radio observations, in order to determine
altogether the radius, the geometric albedo and the thermal in-
ertia of Chariklo. We adopted a rotation period of 24 h (Davies
et al. 1998).
As done for Chiron, we minimized the χ2 expression, using
the infrared (Jewitt & Kalas 1998) and radio (Altenhoff et al.
2001) constraints, and we derived a radius of 118 ± 6 km and
a thermal inertia of 0+2−0 MKS. As noted previously, this results
depend on η. For η in the range 0.7−1.0, the χ2 expression is
minimum for a radius in the range 115−126 km and a thermal
inertia of 0 MKS. Consequently, the influence of η is null on the
thermal inertia and <10% on the radius. For Chariklo, I must
be less than 2 MKS, otherwise the infrared and radio observa-
tions are not compatible. This is illustrated in Fig. 12, where
we represented the radius determination for different thermal
inertia in the range 0−100 MKS, as a function of wavelength.
The infrared observations lead to a range of radius of 124 to
266 km, while the radio observations lead to a much narrower
range of 116 to 128 km, thus giving a stringent constraint on the
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Fig. 13. The observed spectrum of Chariklo compared to four different
mixtures of water ice and refractory grains (silicate, glassy carbon or
kerogen). The grain size is 10 µm.
nucleus. This large difference of range between the two spectral
domains has already been addressed (Sect. 2.2). Using Eq. (12)
with the values of rn = 118 ± 6 km and H0 = 6.70 ± 0.20, we
derived a geometric albedo of 0.07 ± 0.01.
5.2. Reflectance of Chariklo
In order to complete the analysis of Chariklo, we considered its
reflectance using the spectrum obtained by Brown et al. (1998),
which we normalized at 2.2 µm. We favored this spectrum over
that obtained more recently by Brown (2000) as this latter is
of lower quality. Likewise that of Chiron, it exhibits the water
ice absorption bands at 1.5 and 2.0 µm with approximatively
the same contrast (compare Figs. 13 and 10). We know from
Sect. 5.1 that the geometric albedo of Chariklo (0.07± 0.01) is
slightly lower than that of Chiron (0.11±0.02), and this requires
that the fractional coverage of ice be reduced in comparison to
that of Chiron. In view of the previous discussion in Sect. 4.3.2,
we adopted a grain size of 10 µm and found that the solution
which best matches the observed spectrum is composed of 20%
of water ice +80% of refractory materials (either kerogen, sili-
cate or glassy carbon). As illustrated in Fig. 13, these mixtures
give excellent fits to the spectrum of Chariklo. The correspond-
ing geometric albedos are 0.07 (silicate), 0.09 (glassy carbon)
and 0.07 (kerogen), in good agreement with the above determi-
nation of 0.07 ± 0.01.
In summary, the spectrum of the nucleus of Chariklo and
its geometric albedo of 0.07 ± 0.01 are both consistent with a
surface approximately composed of 20% of water ice and 80%
of a refractory material.
6. Conclusion
We have analyzed visible, infrared, radio and spectroscopic ob-
servations of 2060 Chiron and 1997 CU26 Chariklo in a syn-
thetic way to determine the physical properties of its nucleus.
Our main results are summarized below:
1. The analysis of the visible observations performed from
September 1969 to August 2001 leads to an absolute V
magnitude for the nucleus of Chiron H0 = 7.28 ± 0.08
with a lightcurve amplitude of 0.16 ± 0.03 mag, imply-
ing a nearly spherical nucleus with a ratio of semi-axes
a/b = 1.16 ± 0.03.
2. The analysis of the infrared ISOPHOT observations of
Chiron, which covers the maximum of the SED (25, 60 and
100 µm), with a thermal model which includes heat con-
duction leads to a thermal inertia of 3+5−3 J K
−1 m−2 s−1/2 and
a radius of 71 ± 5 km. Combining the visible and infrared
observations, we found a geometric albedo of 0.11 ± 0.02.
This solution is remarkably consistent with observations
ranging from 17.9 µm (Fernandez et al. 2002) to 1200 µm
(Altenhoff et al. 1995).
3. This very low value of the thermal inertia, the lowest ever
determined for a body of the Solar System, is supported
by other evidences and is coherent with our present under-
standing of primitive bodies. It implies a low thermal con-
ductivity and probably a porous structure as often assumed
for cometary nuclei.
4. The spectrum of the nucleus of Chiron and its relatively
high geometric albedo are both consistent with a surface
composed of a mixture of water ice (∼30%) and refractory
(∼70%) grains.
5. The same analysis for the visible, infrared and radio ob-
servations of Chariklo (1997 CU26), yields a radius of
118 ± 6 km, a geometric albedo of 0.07 ± 0.01 and a ther-
mal inertia of 0+2−0 J K−1 m−2 s−1/2, making Chariklo the
largest Centaur detected so far. A surface composed of a
mixture of water ice (∼20%) and refractory (∼80%) grains
is compatible with its near-infrared spectrum and the above
albedo.
The wide diversity in the optical and near-infrared reflection
spectra of Centaurs is now well established and can be inter-
preted in terms of different histories leading to mantles of dif-
ferent nature (Jewitt & Fernandez 2001). This is reinforced by
the differences in albedo as illustrated by the two cases consid-
ered here, Chiron and Chariklo, which can be related to differ-
ent properties (composition, porosity) of the uppermost layers
of the two nuclei. Our results further suggest different thermal
inertia for Chiron and Chariklo. It is tempting to relate this pos-
sible difference to the presence (Chiron) or absence (Chariklo)
of activity, the larger heat conduction in Chiron implying that
more energy reach the CO layer inside the nucleus thus pro-
ducing its sublimation. This question is beyong the scope of
the present study but would be worth exploring.
As Centaurs will eventually become ecliptic comets, it is
quite interesting to compare the properties of these two fam-
ilies. A major difference is that water ice has been detected
at the surface of several Centaurs on the basis of the 1.5 and
2.0 µm absorption bands, while it has never been detected
on any ecliptic comet nucleus. From the few determinations
presently available and clearly on the basis on the above re-
sults, several Centaurs have a geometric albedo distinctly larger
than that of short period comets. Our calculation suggests that
the large fraction of water ice present on the surface of these
Centaurs also explain these large albedo values. This would
indicate that sublimation is quite effective in weathering the
cometary surfaces and decreasing their albedo.
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5.10. LE NOYAU DE LA COM

ETE IRAS-ARAKI-ALCOCK (C/1983H1)
5.10 Le noyau de la omete IRAS-Araki-Alok
(C/1983H1)
Figure 5.16 { Image de la omete IRAS-Araki-Alok (C/1983 H1) prise par le satellite IRAS
a 25m (date non ommuniquee).
5.10.1 Introdution
La omete IRAS-Araki-Alok (C/1983H1) a ete deouverte independamment par le
Satellite Astronomique Infrarouge (IRAS) le 25 avril 1983 et par les astronomes Araki
puis Alok le 3 mai 1983 (Davies et al., 1983). Cette deouverte a eu lieu seulement
deux semaines avant son passage au plus pres de la Terre, le 11 mai 1983 a 0.0313UA.
IRAS-Araki-Alok est la omete qui est passee le plus pres de la Terre depuis la omete
Lexell (D/1770L1) en 1770, orant ainsi une exellente opportunite pour etudier sa oma
interne. Elle est passee au perihelie le 21 mai 1983 a 0.991UA du Soleil, dix jours apres son
passage au plus pres de la Terre. Ses elements orbitaux sont donnes dans la Table 5.18.
Ave une periode de 1000 ans, la omete IRAS-Araki-Alok fait partie, omme la omete
Hale-Bopp, de la famille des ometes a longue periode (LPC).
Dans le adre de ette these, nous nous sommes interesses a ette omete puisque
ses onditions exeptionnelles d'observations ont permis de reueillir onjointement des
observations visibles et infrarouges et d'estimer le taux de prodution H
2
O du noyau.
Ces donnees, interpretees par nos modeles thermiques, permettent de determiner la taille,
l'albedo geometrique et la fration de surfae ative du noyau de la omete IRAS-Araki-
Alok et de omparer es resultats ave eux de la omete Hale-Bopp. Nous presentons
d'abord la determination du rayon et de la fration de surfae ative du noyau a par-
tir des observations infrarouges et du taux de prodution H
2
O (setion 5.10.3). Ensuite,
nous donnons une estimation de l'albedo geometrique a partir des observations visibles
(setion 5.10.4). Enn, nous eetuons une omparaison ave la omete Hale-Bopp (se-
tion 5.10.5).
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e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.990 0.991 199.6 49.1 192.9 73.2 1004
Table 5.18 { Elements orbitaux de IRAS-Araki-Alok (C/1983 H1). Epoque : 26 mai 1983 a
0hTU.
5.10.2 Les observations infrarouges
Une estimation de la taille du noyau peut e^tre realisee a partir des observations in-
frarouges (f. setion 3.2.2.2). Nous avons utilise les observations de Brown et al. (1985),
Hanner et al. (1985) et Feierberg et al. (1984). La Table 5.19 resume les onditions obser-
vationnelles. La omete est ative et la oma est visible sur toutes les images. Les valeurs
des ux sont disponibles dans la litterature.
Referene Date R
h
  
[mai 1983℄ [UA℄ [UA℄ [
o
℄ [m℄
Brown et al. (1985) 7.60 1.019 0.103 82 3.45-20
Brown et al. (1985) 8.61 1.015 0.079 84 3.45-20
Feierberg et al. (1984) 11.19 1.006 0.032 95 8-13
Hanner et al. (1985) 11.35 1.006 0.031 96 8-13
Feierberg et al. (1984) 12.14 1.004 0.034 100 8-13
Hanner et al. (1985) 12.35 1.003 0.037 100 2-4
Table 5.19 { Observations infrarouges de la omete IRAS-Araki-Alok (C/1983 H1).
Hanner et al. (1985) ont observe la partie entrale de la oma (5.6") et estiment y
avoir detete diretement la ontribution du noyau, pour plusieurs raisons : (i) la partie
entrale est 100 fois plus brillante que la oma 8" plus loin, alors que pour une ejetion
radiale de poussiere, la dierene devrait e^tre d'un fateur 8, (ii) son diametre est inferieur
a 25 km et (iii) son spetre diere de elui de la oma. Neanmoins, nous ne pouvons pas
exlure qu'il reste une ontribution non negligeable de la oma dans leurs images, omme
explique plus loin. Si Hanner et al. (1985) estiment avoir detete le noyau, il en va tout
autrement des observations de Brown et al. (1985) et Feierberg et al. (1984). Ces derniers
indiquent lairement que leurs observations sont ontaminees par la poussiere de la oma,
et qu'ils n'ont pas diretement detete le noyau ; les valeurs de ux obtenus sont don des
valeurs superieures du ux du noyau.
5.10.3 Estimation du rayon et de la fration de surfae ative
Les observations infrarouges de la omete IRAS-Araki-Alok ayant ete eetuees a
une distane helioentrique de 1UA, la ondution de la haleur dans le noyau joue ii un
ro^le negligeable et nous utilisons le modele thermique 1 pour interpreter les observations
infrarouges. La Table 2.6 donne les parametres du modele, ave f=0.5 dans les zones
atives. Une valeur dierente de f , entre 0.1 et 0.9, ne hange pas les resultats. Nous
supposons un albedo geometrique p
v
=0.04 et une integrale de phase q=0.28.
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La determination de la fration ative requiert le taux de prodution H
2
O et nous
adoptons la valeur moyenne mesuree par Budzien & Feldman (1991) au perihelie a savoir
1.40.810
28
moleules s
 1
.
An que notre modele soit en aord ave les observations infrarouges et les mesures
de taux de prodution H
2
O, nous devons determiner le rayon du noyau r
n
et sa fration
ative x. Ces deux parametres doivent e^tre determines onjointement, l'un inuant sur
l'autre : pour un me^me taux de prodution H
2
O, plus le rayon est grand, plus la surfae
ative est petite. Suivant les onditions observationnelles, nous pouvons aluler le ux
thermique en fontion de la longueur d'onde a partir de l'Eq. (2.7) et omme explique en
detail dans la setion 3.2.2.2. La Figure 5.17 illustre les resultats. r
n
est determine de
faon a ajuster au mieux les observations infrarouges et x de faon a obtenir un taux de
prodution H
2
O de 1.410
28
moleules s
 1
. Nous obtenons les resultats de la Table 5.20.
L'inertitude sur r
n
provient de l'erreur sur le ux infrarouge et l'inertitude sur x de
l'erreur sur le taux de prodution H
2
O. Ces resultats sont en aord ave les observations
radar qui donnent un rayon de 4.4 km (Harmon et al., 1999).
Referene Date r
n
x
[mai 1983℄ [km℄ [%℄
Brown et al. (1985) 7.60 5.60.3 1.00.6
Brown et al. (1985) 8.61 4.10.2 1.81.1
Feierberg et al. (1984) 11.19 5.20.3 1.10.7
Hanner et al. (1985) 11.35 4.60.5 1.40.8
Feierberg et al. (1984) 12.14 3.50.2 2.41.4
Hanner et al. (1985) 12.35 3.60.4 2.41.4
Table 5.20 { Determination du rayon et de la fration de surfae ative du noyau de la omete
IRAS-Araki-Alok a dierentes dates.
La fration de surfae ative faible, inferieure a 3%, est ompatible ave la presene
de trois jets ollimates au po^le sud (Pittihova, 1997). Cette fration de surfae ative
orrespond a une aire de 4 km
2
.
Le modele thermique 1 que nous avons utilise ii suppose une temperature nulle o^te
nuit. Si l'inertie thermique n'est pas nulle, e n'est plus le as, omme le montre la Fi-
gure 2.16, page 46. Cei peut avoir son importane ar la omete IRAS-Araki-Alok a ete
observee ave des angles de phase importants, superieurs a 90
o
, presentant a l'observateur
une fration importante du noyau situe du o^te nuit. En utilisant le modele thermique 2
ave une inertie thermique elevee de 100 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, nous obtenons une temperature
de 200K o^te nuit. Nous avons refait l'analyse preedente ave e nouveau modele et les
resultats sont quasiment identiques, ave moins de 5% de dierene. Cei illustre le fait
que le ux infrarouge emis par le noyau est prinipalement emis o^te jour. En eet, 95%
du ux infrarouge est emis dans une region ouvrant 60
o
autour du point sub-solaire, la
ou la temperature de surfae depasse 350K dans les zones inatives. D'autre part, ela
renfore l'idee deja emise preedemment selon laquelle il n'est pas neessaire de prendre
en ompte la ondution de la haleur dans le noyau quand elui-i est situe pres du Soleil.
179
CHAPITRE 5. R

ESULTATS ET DISCUSSION
Figure 5.17 { Flux du noyau de la omete IRAS-Araki-Alok en fontion de la longueur d'onde
pour six dates dierentes. Le rayon est alule onjointement ave la fration ative x, de faon
a ajuster au mieux les observations.
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Hanner et al. (1985) ont obtenu un rayon de 50.6 km le 11.35 mai 1983 et Brown
et al. (1985) de 4.70.1 km et 3.60.1 km le 7.60 et 8.61 mai 1983 respetivement, e qui
fait une dierene non negligeable de 20% par rapport a nos valeurs de rayon. En eet,
notre methode pour determiner le rayon diere de elle utilisee par es dierents auteurs.
Ils ont alule la surfae neessaire pour emettre le ux mesure, ave une temperature
onstante de la surfae dite temperature de ouleur. Ils ont ensuite alule le rayon de la
sphere de surfae equivalente. Approximer la temperature de surfae a la temperature de
ouleur est une soure d'inertitude importante omme le note Hanner et al. (1985), ar
la temperature du noyau varie fortement en fontion de l'angle zenithal. Nos resultats, qui
tiennent ompte des variations loales de temperature a la surfae du noyau et de l'angle
de phase, illustrent parfaitement es propos et sont en e sens plus robustes. D'autre part,
nos resultats ont ete obtenus ave le me^me modele et les me^mes parametres pour toutes
les observations, e qui permet une omparaison direte non biaisee.
Nous onstatons que les valeurs du rayon varient temporellement, et nous allons main-
tenant disuter et analyser e point partiulier. Deux interpretations de es variations
sont possibles : (i) soit elles representent les variations de l'ativite de la oma (Feierberg
et al., 1984), (ii) soit elles orrespondent a la ourbe de lumiere d'un noyau ellipsodal en
rotation (Sekanina, 1988a). Comme nous l'avons vu preedemment, l'hyptohese (i) est la
plus plausible, ar la ontribution de la oma au ux infrarouge mesure est bien reelle
(Brown et al., 1985; Feierberg et al., 1984). Cette hypothese est aussi en aord ave les
travaux de Feldman et al. (1984a), qui ont observe un sursaut d'ativite le 11 mai 1983.
Ce sursaut, omme explique par Feierberg et al. (1984), donne une expliation simple aux
valeurs de ux (et don de rayon) plus importantes le 11 mai 1983, pendant le sursaut, que
le 12 mai 1983, apres le sursaut. En e sens, l'hypothese (ii) et l'analyse faite par Sekanina
(1988a) pour interpreter les variations temporelles du rayon ave un modele ellipsodal
du noyau para^t disutable ; les valeurs de rayons deduites des observations infrarouges
ne sont que des limites superieures et ne permettent pas de determiner le rapport des
demi-grands axes. Cei est d'autant plus vrai que le modele de Sekanina (1988a) se base
sur les valeurs de surfae donnees par Hanner et al. (1985), Brown et al. (1985) et Feier-
berg et al. (1984), deduites de la temperature de ouleur du noyau, e qui est, omme
nous l'avons dit preedemment, une soure d'inertitude non negligeable. Par onsequent,
nous favorisons l'hypothese (i), a savoir que les valeurs de rayons de la Table 5.20 sont
des limites superieures et que leurs variations sont le resultat diret des variations de
l'ativite de la oma. Nous ne rejetons pas pour autant la nature ellipsodale du noyau
de la omete IRAS-Araki-Alok, puiqu'elle semble onrmee par les observations radar
(Goldstein et al., 1984).
Finalement, nous sommes tentes de roire que la valeur de rayon la plus plausible est
la plus petite, a savoir 3.5 km, la ou la ontribution de la oma est la plus faible. Le rayon
de la omete IRTAS-Araki-Alok serait don inferieure a 3.5 km.
5.10.4 Estimation de l'albedo geometrique
La determination de l'albedo geometrique peut se faire a partir des observations vi-
sibles et des valeurs de rayons determinees preedemment, en utilisant l'Eq. (3.1), page 65.
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Malheureusement, la omete IRAS-Araki-Alok a ete observee au perihelie alors qu'elle
etait tres ative, et les observations visibles sont ontaminees par la oma. Il n'est pas
possible de determiner la magnitude du noyau dans le domaine visible. Nous pouvons tout
de me^me avoir une valeur superieure de l'albedo geometrique en prenant la magnitude de
la region interne qui orrespond a une magnitude inferieure du noyau. Les travaux de Lutz
& Wagner (1986) donne une magnitude de 12.540.14 a 4435

A (bande B) pour la region
interne, le 10 mai 1983 (R
h
=1.009AU, =0.043AU, =90
o
).
A partir de l'Eq. (3.1), nous pouvons deduire une valeur de l'albedo geometrique en
utilisant les rayons determines preedemment. Pour r
n
=3.5, 3.6, 4.1, 4.6, 5.2 et 5.6 km,
nous obtenons respetivement un albedo geometrique p
B
, en bande B, de 0.018, 0.017,
0.013, 0.011, 0.008 et 0.007. Pour passer en bande V , nous devons appliquer une or-
retion de ouleur B   V . Nous utilions la valeur B   V  0:8 obtenue a partir des
observations HST de la omete Hale-Bopp (Lamy, ommuniation privee), qui est aussi
une omete a longue periode, omme IRAS-Araki-Alok. Apres ette orretion, nous
obtenons p
v
=0.038, 0.036, 0.026, 0.022, 0.017 et 0.015 pour les valeurs de rayons donnees
preedemment. Ces valeurs de l'albedo sont des valeurs superieures ar deduites d'une
valeur inferieure de la magnitude du noyau. L'albedo geometrique reste don tres faible
par rapport aux autres ometes etudiees preedemement, me^me si la fration ative de
IRAS-Araki-Alok est elle aussi tres faible, inferieure a 3%. Les observations de Hanner
et al. (1985), ave un rayon de 4.6 km le 11 mai 1983, onduisent a une valeur de l'albedo
geometrique tres faible, <0.022, e qui rend d'autant plus disutable leur detetion direte
du noyau.
En onlusion de ette etude, nous pouvons dire que les valeurs du noyau de la omete
IRAS-Araki-Alok ont surement ete surestimees dans les etudes preedentes, a ause
d'une ontribution non negligeable de la oma. Nous pouvons donner une valeur superieure
pour la taille du rayon, r
n
<3.5 km, orrespondant a un albedo geometrique p
v
>0.04 et
une fration de surfae ative >2.4%. En supposant un albedo geometrique p
v
<0.1,
e qui d'apres les travaux de ette these semble e^tre une limite tres superieure pour
les noyaux ometaires, nous obtenons un rayon >2.2 km et une fration de surfae ative
<7%. Au vu des onsiderations preedentes, nous obtenons un rayon de 2.950.55 km,
un albedo geometrique visible de 0.070.03, et une fration de surfae ative
de 4.52.5%. Ces resultats sont en aord ave les observations radar eetuees au
Goldstone qui donnent un rayon de 3-4 km (Goldstein et al., 1984). Nous retrouvons aussi
une onlusion des observations HST de la omete 46P/Wirtanen qui ont aussi onduit
a une revision a la baisse de la taille estimee de son noyau (Lamy et al., 1998a). Ces
dierents resultats dependent evidemment de l'estimation de la magnitude du noyau, qui
est ii une valeur inferieure. Si la magnitude du noyau est sous-estimee d'une magnitude
('est-a-dire si elle veut 13.54 au lieu de 12.54), pour des valeurs d'albedo entre 0.02 et
0.1, nous obtenons un rayon qui vaut 1.4{3.0 km et une fration ative de 0.03{0.15.
5.10.5 Comparaison ave la omete Hale-Bopp
A partir des resultats preedents, il est interessant d'eetuer une omparaison entre
les ometes IRAS-Araki-Alok et Hale-Bopp, toutes deux de la famille des ometes a
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longue periode. La Table 5.21 resume les dierents parametres physique de es deux
ometes.
Comete Rayon Albedo geometrique Fration ative jets
[km℄ [%℄
Hale-Bopp 386 0.060.03 13
+5
 3
Oui
IRAS-Araki-Alok 2.950.55 0.070.03 4.52.5 Oui
y
Valeur supposee.
Table 5.21 { Comparaison des parametres physiques de la omete Hale-Bopp et IRAS-Araki-
Alok.
La premiere dierene majeure entre es deux ometes est leur taille. Le noyau
de la omete IRAS-Araki-Alok est dix foix plus petit que elui de la omete Hale-
Bopp. D'autre part, Hale-Bopp a un albedo geometrique identique a elui de IRAS-
Araki-Alok, bien que les frations atives de es deux ometes soient dierentes. Cela
pourrait indiquer une omposition ou une taille des grains a la surfae dierente. Les
deux ometes presentent des jets loalises, ompatibles ave une fration ative faible.
Cette arateristique semble typique des ometes a longue periode puisqu'elle se re-
trouve egalement sur la omete 1976B2Hyakutake (Clairemidi et al., 1997). Finalement,
la omete IRAS-Araki-Alok semble e^tre un \modele reduit" de la omete Hale-Bopp,
ave une surfae un peu moins ative, indiquant peut-e^tre une omete plus a^gee et un
degre d'evolution plus avane.
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5.11 Le noyau de la omete 2P/Enke
Figure 5.18 { Image de la omete 2P/Enke prise le 5 juin 1997 par G.Garradd en Australie
(R
h
=0.5UA, =0.6UA, =132
o
).
5.11.1 Introdution
La omete 2P/Enke a ete deouverte a quatre reprises, sans savoir qu'il s'agissait
en fait de la me^me omete : le 17 janvier 1786 par P.Mehain (Frane), le 7 novembre
1795 par C.Hershel, le 20 otobre 1805 par J. L. Pons (Frane) et le 27 novembre 1818, a
nouveau par J. L. Pons. Lors des passages de 1795 et 1805, la omete etait visible a l'oeil
nu. En 1821, J. F. Enke predit que la omete observee par Pons en 1818 repasserait au
perihelie le 23 mai 1822, e qui fut le as a un jour pres ! Des lors, les aluls orbitaux
montrerent que les ometes deouvertes en 1786, 1795, 1805 et 1818 etaient une seule
et unique omete, la omete de 2P/Enke, dont une valeur approximative des elements
orbitaux est donnee dans la Table 5.22.
e q Q 
 ! i Periode
[UA℄ [UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄ [annees℄
0.847 0.339 4.1 334.6 186.5 11.8 3.3
Table 5.22 { Elements orbitaux de la omete 2P/Enke. Epoque : 8 septembre 2001 a 0hTU.
Bien que les elements orbitaux de la omete 2P/Enke soient stables, ave 59 passages
au perihelie depuis sa deouverte, il est etonnant qu'auune omete observee par le passe,
au Moyen-Age et avant, n'ait des elements orbitaux similaires. Cei est d'autant plus
etonnant que la omete 2P/Enke a ete visible a l'oeil nu plusieurs fois au ours du 19
eme
siele.
Ave une periode de 3.3 ans, la omete 2P/Enke est la andidate ideale pour etudier
l'evolution du noyau resultant de nombreux passages au perihelie. Les observations de
ette omete sont nombreuses, et notamment, en e qui nous onerne, les mesures de
taux de prodution H
2
O. Cei est du^, en partiulier, au fait que la omete 2P/Enke etait
la ible de la mission CONTOUR, qui s'est malheureusement soldee par un ehe.
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Les travaux de Kamel (1991) sur l'evolution a long terme de la magnitude de la
omete 2P/Enke, de 1832 a 1987, indiquent que son elat est onstant, sans variations
notables. Le maximum de l'elat de la omete etait atteint 19 jours pre-perihelie au mi-
lieu du 19
eme
siele ontre quelques jours post-perihelie atuellement. Ce reentrage de la
ourbe de lumiere par rapport au perihelie est assoie a une diminution des fores non-
gravitationnelles, mais reste inexplique. Enn, selon les me^mes auteurs, la omete n'aurait
pas ete deouverte avant 1786 pare qu'elle etait brillante uniquement tres pres du Soleil,
ou visible depuis l'hemisphere sud au voisinage de son perihelie.
Les travaux de Sekanina (1988b) sur le noyau de la omete 2P/Enke ont permis de
determiner l'orientation de son axe de rotation a une asension droite (RA) entre 200
o
et
208
o
et une delinaison (De) entre 0
o
et +7
o
, soit une obliquite du noyau de 70
o
. Ces
resultats ont ete revises par Festou & Barale (2000) qui trouvent RA=198
o
et De=0
o
pour
la diretion du po^le. Par ailleurs, Sekanina (1988b) interprete les variations de l'ativite
de la omete et l'assymetrie de la oma omme etant la onsequene de deux zones atives
loalisees a la surfae du noyau, l'une de 0.4 km
2
situee a +55
o
de latitude et l'autre de
0.6 km
2
situee a -75
o
de latitude.
Reemment, les obervations de Fernandez et al. (2000) ont permis d'estimer le rayon
du noyau a 2.40.3 km et sa periode de rotation la plus probable a 15.20.3 heures. Ces
me^mes auteurs ont montre que l'orientation du po^le donnee par Sekanina (1988b) etait en
desaord ave leurs observations, notamment l'amplitude de la ourbe de lumiere. Cei
les a onduit a supposer que le noyau de la omete 2P/Enke avait un mouvement de
preession dans un erle d'au moins 14
o
autour de son veteur moment angulaire ave
une periode inferieure a 81 ans, et est de forme ellipsodale ave les rapports suivants :
a= 2.6 et 1:0  b=  0:5 a=  0:3.
Notre etude de la omete 2P/Enke omporte trois parties. Nous presentons d'abord
une ompilation des taux de prodution H
2
O mesures de 1970 a 2000. Ensuite, nous
validons le modele thermique 3 presente dans le hapitre 2, en le omparant au modele
des deux soures atives loalisees de Sekanina (1988b). Enn, nous essayons de trouver
un nouveau modele pour l'ativite du noyau de la omete 2P/Enke, en aord ave les
observations de taux de prodution H
2
O des passages de 1970 a 2000.
5.11.2 Les mesures de taux de prodution H
2
O
Dans le but d'etudier les variations de l'ativite a la surfae du noyau de la omete
2P/Enke, nous avons eetue une ompilation des taux de prodution H
2
O mesures
depuis 1970, representee sur la Figure 5.19.
La tendane generale est une augmentation du taux de prodution Q
H
2
O
de la omete
lorsque la distane helioentrique diminue, omme attendu. Par ailleurs, les variations
temporelles a ourt terme (quelques jours) de Q
H
2
O
ave la distane helioentrique sont
plus importantes pre-perihelie que post-perihelie, ou le omportement est plus regulier.
Par exemple, lors du passage de 1980, les mesures eetuees a 0.8UA pre-perihelie par
dierents auteurs indiquent une variation de Q
H
2
O
de 6.810
27
a 1.810
28
moleules s
 1
en
quelques jours, soit un fateur 2.6 ; de telles variations ne sont pas visibles post-perihelie.
Notons toutefois que la dispersion des observations pre-perihelie peut s'expliquer par le
185
CHAPITRE 5. R

ESULTATS ET DISCUSSION
Figure 5.19 { Compilation des mesures de taux de prodution H
2
O de la omete 2P/Enke
depuis 1970. La barre vertiale en pointilles indique le perihelie a 0.339 UA. Le pre-perihelie est
a gauhe, le post-perihelie a droite.
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fait qu'elles ont ete eetuees par des auteurs dierents ave des methodes et des modeles
dierents, e qui n'est pas le as des observations post-perihelie qui sont toutes, pour
un passage donne, du me^me auteur, a l'exeption des trois observations de Haken et al.
(1995). Enn, post-perihelie, nous onstatons une augmentation de Q
H
2
O
ave le temps
entre les passages de 1984 a 1997, puis de 1997 a 2000. Cette augmentation n'appara^t
pas pre-perihelie ou les observations sont plus dispersees.
5.11.3 Validation du modele thermique 3
5.11.3.1 Le modele
Le modele thermique 3 presente au hapitre 2 est un noyau spherique ave des zones
atives loalisees. La loalisation des zones atives a la surfae du noyau implique de
onna^tre la periode et l'axe de rotation du noyau. Nous allons applique ii e modele
au noyau de la omete 2P/Enke, en utilisant l'orientation du po^le et la loalisation
des deux soures atives denies par Sekanina (1988b), omme indique plus haut dans
la setion 5.11.1 . L'objetif est de omparer les resultats de notre modele thermique 3
ave eux de Sekanina (1988b), qui utilise un modele similaire, de faon a le valider. Les
arateristiques physiques du modele sont donnees dans la Table 5.23.
Forme Spherique
Rayon 2.4 km
Periode de rotation 15.2 heures
Orientation du po^le RA=204
o
; De=3.5
o
Soure ative I Latitude=+55
o
; Surfae=0.4 km
2
Soure ative II Latitude=-75
o
; Surfae=0.6 km
2
f
y
0.5
y
Fration volumique de glae d'eau dans le melange
glae/poussiere des zones atives.
Table 5.23 { Carateristiques physiques du modele.
5.11.3.2 Resultats et disussion
Nous pouvons aluler le taux de prodution H
2
O total du modele en fontion de la
distane helioentrique, qui est la somme du taux de prodution H
2
O de haune des
deux soures atives. Q
H
2
O
varie en fontion de la position des soures atives par rap-
port au Soleil, qui hange au ours de la rotation du noyau sur lui-me^me et au ours de
sa revolution autour du Soleil. A une distane helioentrique donnee, le taux de produ-
tion H
2
O total du noyau est la moyenne du taux de prodution sur une rotation, soit
15.2 heures. La Figure 5.20 montre les resultats. Nous retrouvons exatement les me^mes
resultats que sur la Fig. 11 de Sekanina (1988b), a savoir les me^mes valeurs des taux de
prodution H
2
O individuels de haune des deux soures atives en fontion de la distane
helioentrique, et par onsequent le me^me taux de prodution total, e qui valide le ode
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numerique de notre modele et elui de Sekanina. Etant donne la omplexite du modele,
e resultat est tres satisfaisant.
Figure 5.20 { Taux de prodution du modele thermique 3 en fontion de la distane
helioentrique en utilisant les parametres de Sekanina (1988b), donnes dans la Table 5.23.
Neanmoins, si le modele est aeptable pour les passages au perihelie de 1970 a 1993,
il en va tout autrement des deux derniers passages de 1997 et 2000. Le taux de prodution
H
2
O post-perihelie donne par le modele est inferieur a elui qui est mesure. Au-dela de
0.8UA post-perihelie, la dierene entre le modele et les observations peut atteindre un
fateur 3, e qui est bien superieur aux variations temporelles a ourt terme du taux de
prodution a e moment. En revanhe, au perihelie, et en partiulier pour le passage de
1997, le taux de prodution donne par le modele est 3 fois plus important que elui qui
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est mesure. Pre-perihelie, le omportement de la omete est beauoup plus irregulier et
les fortes variations temporelles du taux de prodution ne nous permettent pas de rejeter
le modele. Me^me si la tehnique de mesure du taux de prodution est dierente pour les
passages de 1997 et 2000 que pour les passages preedents, il appara^t leirement que les
variations obervees ne sont pas en aord ave elles prevues pas le modele. Il est don
neessaire de trouver une nouvelle interpretation pour les variations du taux de prodution
H
2
O du noyau de la omete 2P/Enke ave la distane helioentrique, pour les passages
de 1997 et 2000.
5.11.4 Interpretation des mesures de taux prodution
5.11.4.1 A partir du modele thermique 3
La premiere idee qui vient a l'esprit est de hanger la loalisation des soures atives
a la surfae du noyau. Un hangement de la loalisation des zones atives depuis le milieu
des annees 80 est en aord ave les resultats de Fernandez et al. (2000) puisqu'il est la
ause de la preession de l'axe de rotation du noyau. Neanmoins, e hangement ne peut
pas e^tre ompletement artiiel et doit suivre un senario plausible d'evolution du noyau.
Nous nous sommes don eores de trouver un senario adequat du hangement de la
loalisation et de l'intensite des soures atives a la surfae du noyau, en aord ave les
mesures de taux de prodution H
2
O eetuees lors des dierents passage de 1970 a 2000.
Le meilleur senario que nous ayons obtenu est le suivant :
 1970-1993 : pendant ette periode, il y a deux soures atives a la surfae du noyau,
elles proposees par Sekanina (1988b), ave une petite adaptation sur la taille de la
soure II. La soure I est situee a +55
o
de latitude et ouvre une surfae de 0.4 km
2
.
La soure II est situee a -75
o
de latitude et ouvre une surfae de 0.5 km
2
(ontre
0.6 km
2
dans le modele de Sekanina). Ces soures ne hangent pas ni en position
ni en intensite, pendant toute ette periode, en aord ave les travaux de Kamel
(1991) qui montrent que la magnitude de la omete est onstante pendant toute ette
periode, au moins jusqu'en 1987. La fration totale de surfae ative vaut 0.9 km
2
soit 1% de la surfae totale du noyau. La Figure 5.21 illustre les resultats.
 1997 : pre-perihelie, il y a toujours deux soures atives, les me^mes soures I et II
que preedemment, mais la soure II est plus petite, ave seulement 0.2 km
2
. Post-
perihelie, il appara^t une soure III, situee a +20
o
de latitude et qui ouvre une
surfae de 1.2 km
2
. La fration totale de surfae ative vaut 1.4 km
2
soit  2% de la
surfae totale du noyau. La Figure 5.22 illustre les resultats.
 2000 : nous utilisons les trois soures I, II et III preedentes. La soure I, loalisee a
+55
o
, ouvre une surfae de 0.2 km
2
. La soure II, loalisee a -75
o
, ouvre maintenant
une surfae de 0.4 km
2
. Enn, la soure III, loalisee maintenant a +10
o
, ouvre une
surfae de 1.4 km
2
. La fration totale de surfae ative vaut desormais 2.0 km
2
soit
3% de la surfae totale du noyau. La Figure 5.23 illustre les resultats.
Nous voyons que e senario ajuste relativement bien les observations. L'ajustement est
moins bon pre- que post-perihelie a ause des variations a ourt terme de l'ativite qui
peuvent s'expliquer par la transition du jour a la nuit polaire de la soure I, ombinee a la
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transition de la nuit au jour polaire de la soure II (Sekanina, 1988b). Pour le passage de
1997, les inq observations au-dessus du modele pres du perihelie ne sont pas a prendre en
onsideration ar elles sont ontaminees par le signal de la omete Hale-Bopp (Makinen
et al., 2001b).
Figure 5.21 { Variations du taux de prodution H
2
O en fontion de la distane helioentrique
pour les passages de 1970 a 1993, ajuste par le modele thermique 3 ave deux soures atives
loalisees a +55
o
et -75
o
de latitude.
Notre senario ne modie pas la loalisation des soures determinees par Sekanina
(1988b) pour la periode de 1970 a 1993, e qui lui donne une base solide. D'autre part,
l'apparition d'une nouvelle soure est tout a fait possible suite a l'explosion d'une partie du
manteau (Brin & Mendis, 1979; Rikman et al., 1990), d'autant plus que la nouvelle soure
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Figure 5.22 { Variations du taux de prodution H
2
O en fontion de la distane helioentrique
pour le passage de 1997, ajuste par le modele thermique 3 ave trois soures atives loalisees a
+55
o
, +20
o
et -75
o
de latitude.
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Figure 5.23 { Variations du taux de prodution H
2
O en fontion de la distane helioentrique
pour le passage de 2000, ajuste par le modele thermique 3 ave trois soures atives loalisees a
+55
o
, +10
o
et -75
o
de latitude.
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est petite, seulement 1.4 km
2
, e qui represente moins de 2% de la surfae totale du noyau.
Le hangement de la taille des zones atives d'un passage a l'autre peut s'expliquer par
l'aumulation plus ou moins importante de debris a leur surfae lors du passage preedent
(f. 46P/Wirtanen, artile III). De toute faon, es variations restent peu importantes, un
fateur 2 tout au plus.
Le modele presente ii ore un senario oherent et simple pour expliquer les variations
du taux de prodution H
2
O entre les dierents passages depuis 1970, en aord ave
l'assymetrie de la oma. La solution proposee n'est pas unique mais la loalisation des
soures atives est assez preise, une dizaine de degres en latitude. Si notre senario est
valable, trois zones atives devrait e^tre \visibles" a la surfae du noyau de la omete
2P/Enke lors de son prohain retour. Neanmoins, dans e modele, le taux de prodution
augmente beauoup (fateur 10) et rapidement (10 jours) pres du perihelie lorsque
le po^le sud sort de la nuit polaire, pour les passages de 1970 a 1997, e qui devrait se
traduire par une augmentation sensible de la magnitude de la omete, augmentation qui
n'est pas observee, au moins jusqu'en 1987, puisque la magnitude augmente regulierement
lorsque la distane helioentrique diminue, sans variations brutales (Kamel, 1991). Une
etude des magnitudes apres 1987 est en ours de realisation. Cei est la limite prinipale
de e modele.
5.11.4.2 A partir du modele thermique 1
Comme indique dans les travaux de Festou & Barale (2000), le modele des zones atives
loalisees n'est pas le seul possible et une zone ative etendue de faible intensite n'est
pas en ontradition ave une oma assymetrique. De faon a verier si un tel modele
permet d'ajuster les variations du taux de prodution ave la distane helioentrique,
nous utilisons le modele thermique 1, omme pour 46P/Wirtanen. Ce modele onsidere
un noyau spherique ave une repartition uniforme a sa surfae de zones atives, petites
et nombreuses. Ce n'est pas exatement le modele propose par Festou & Barale (2000)
puisque TOUT le noyau est atif, mais ela permet une premiere approhe du probleme.
La Figure 5.24 illustre les resultats pour dierentes valeurs de la fration ative x=0.01,
0.02, 0.03, 0.04 et 0.05.
Nous onstatons que pour ajuster les observations, une variation de la fration ative x
dans l'intervalle 0.01-0.05 est suÆsante. Plus preisement, pour les passages ou les donnees
sont suÆsamment nombreuses pour determiner x, nous obtenons :
- 1980 : Pre-perihelie, x 0.02.
- 1984 : Pre-perihelie, x 0.01. Post-perihelie, x 0.02.
- 1997 : Post-perihelie, x 0.03. Perihelie, x 0.01.
- 2000 : Pre-perihelie, x 0.04. Perihelie, x 0.03. Post-perihelie, x 0.05.
La fration ative du noyau est faible, de l'ordre de 3%, et varie temporellement. La pente
du taux de prodution en fontion de la distane helioentrique au-dela de 0.5UA est
bien ajustee par e modele, mais en dea de 0.5UA, e n'est plus le as. Au perihelie,
la fration ative x tend systematiquement a dero^tre, e qui indique que l'hemisphere
sud est moins rihe en glae d'eau que l'hemisphere nord. Deux raisons peuvent expliquer
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Figure 5.24 { Variations du taux de prodution H
2
O en fontion de la distane helioentrique
pour les passages de 1970 a 200, ajuste par le modele thermique 1 ave des soures atives
reparties uniformement sur toute la surfae du noyau. Les dierentes ourbes orrespondent a
dierentes frations atives.
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ette dierene : (i) soit l'hemisphere sud a eetivement une omposition dierente de
l'hemisphere nord ave moins de glae d'eau, (ii) soit ela reete une repartition spatiale
dierente de la glae d'eau a la surfae du noyau sur et hemisphere, onnee dans une ou
plusieurs zones atives loalisees. Cette dierene entre l'hemisphere sud et l'hemisphere
nord avait deja ete remarquee par Lamy et al. (2002a), Epifani et al. (2001) et Fulle
(1990).
5.11.5 Disussion
Cette etude de la variation de l'ativite a la surfae du noyau de la omete 2P/Enke
nous a permis de verier que le modele thermique 3, presente au hapitre 2, donne des
resultats identiques a eux de Sekanina (1988b), e qui valide le ode numerique.
En appliquant e modele, nous avons vu que les variations du taux de prodution H
2
O
de la omete peuvent e^tre interpretees par les variations en position et en intensite de
deux soures atives pour les passages de 1970 a 1993 (latitudes +55
o
et -75
o
), puis trois
soures atives pour les passages de 1997 (latitude +55
o
, +20
o
et -75
o
) et 2000 (latitude
+55
o
, +10
o
et -75
o
). Ce senario simple et oherent permet aussi d'expliquer l'assymetrie
de la oma. Mais dans e modele, le taux de prodution H
2
O augmente brutalement au
perihelie pour les passages de 1970 a 1997, e qui n'est pas en aord ave les magnitudes
observees, qui elles augmentent regulierment lorsque la distane helioentrique diminue,
au moins jusqu'en 1987 (Kamel, 1991).
Nous avons ensuite applique le modele thermique 1, omme pour la omete
46P/Wirtanen, e qui a permis de deduire une fration ative du noyau tres faible, de
3%, et qui varie temporellement de 2%. Ce modele est en bon aord ave les va-
riations du taux de prodution H
2
O au-dela de 0.5UA et implique une diminution de la
fration ative au po^le sud, e qui sous-entend une dierene de omposition et/ou de
repartition des zones atives entre l'hemisphere sud et l'hemisphere nord.
Par ailleurs, nous avons aussi developper un autre modele, panahage des deux
preedents, qui ombine des zones faiblement atives (x <5%) et etendues (>10 km
2
)
ave des zones tres atives (x 100%) et loalisee (<1 km
2
).
Les trois modeles presentes i-dessus ont leur propres limites. Au vu des inertitudes
sur les mesures de taux de prodution H
2
O et de leur disparite, il est diÆile a l'heure
atuelle d'aller plus en avant. Une des questions ouvertes est d'expliquer omment la
fration ative et/ou la loalisation des zones atives peut varier temporellement, d'un
passage a l'autre. La formation et l'evolution d'une rou^te a la surfae pourrait, omme
pour la omete 46P/Wirtanen, e^tre un des elements de reponse. Cette etude est en ours
de realisation.
Neanmoins, si auuns des modeles presentes ii n'est pleinement satisfaisant, il est
toutefois possible d'en tirer quelques onlusions :
(i) Pour e^tre en aord ave l'augmentation reguliere de la magnitude lorsque la distane
helioentrique diminue (Kamel, 1991), l'hemisphere nord doit e^tre tres peu atif
(x <5%), ave des zones atives reparties uniformement a sa surfae.
(ii) La presene d'une alotte polaire au po^le sud est neessaire pour expliquer l'as-
symetrique de la oma au perihelie (Sekanina, 1988b; Festou & Barale, 2000). La
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surfae de ette alotte peut e^tre plus ou moins grande, suivant son intensite :
pour une alotte polaire qui s'etend du po^le sud (-90
o
) jusqu'a la latitude -60
o
, soit
5 km
2
, la fration ative est faible, de l'ordre de 5%, alors que pour une alotte
beauoup plus loalisee, 0.4 km
2
, la fration ative vaut 100%.
(iii) Le fait que l'hemisphere sud soit dierent de l'hemisphere nord est en aord ave la
modiation de la distribution en taille des grains sur es deux hemispheres observee
par Epifani et al. (2001).
Il est aussi important de signaler que les modeles que nous avons utilises ii sont
spheriques alors que les observations de Fernandez et al. (2000) montrent que le noyau
est de forme allongee, ellipsodale. Neanmoins, un modele ellipsodal ne hangerait sans
doute pas les resultats que nous avons obtenus ii sur la loalisation des zones atives ; les
hangements seraient uniquement sur la taille des dierentes regions atives. Des travaux
sont en ours de realisation dans ette diretion.
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5.12 Les ometes rasantes
Figure 5.25 { Image de la omete rasante SOHO-6 prise le 23 deembre 1996 par le oronographe
LASCO-C2 du satellite SOHO.
5.12.1 Introdution
La famille des ometes rasantes (\sungrazing omets") est omposee des ometes qui
passent tres pres du Soleil, a moins de dix rayons solaires (R

) de e dernier. A la n du
19
eme
siele, seules 8 ometes de e type etaient onnues. Heinrih Kreutz montra alors
que es ometes, bien que distintes, avaient des elements orbitaux similaires (Kreutz,
1888, 1891, 1901) et en onlut qu'elles provenaient su^rement toutes d'un me^me parent
qui s'etait sinde en plusieurs moreaux, au ours d'un preedent passage pres du Soleil.
Sa theorie a depuis ete validee par les travaux de Marsden (1967, 1989) et es ometes
forment aujourd'hui le groupe de Kreutz de la famille des ometes rasantes, dont un des
parents possibles est la omete de -371.
Depuis, le nombre de ometes rasantes onnues a onsiderablement augmente ave
l'arrivee des oronographes spatiaux SOLWIND et Solar Maximum Mission qui, de 1979
a 1989, ont deouvert 16 nouvelles ometes rasantes (Marsden, 1989). De 1996 a 1998,
gra^e au oronographe LASCO (Bruekner et al., 1995) du satellite SOHO (Domingo
et al., 1995), 141 nouvelles ometes rasantes ont aussi ete deouvertes (Bieseker et al.,
2002). Depuis 1998, et toujours gra^e a SOHO, e nombre ro^t regulierement, a raison
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de 60 ometes par an. Fin juillet 2002, 487 ometes rasantes sont repertoriees, parmis
lequelles 87% appartiennent au groupe de Kreutz. Les ometes du groupe de Kreutz ont
des elements orbitaux tres prohes, donnes dans la Table 5.24.
Famille q
a
i
b
L

B
d
[UA℄ [
o
℄ [
o
℄ [
o
℄
Kreutz <0.02 144 282 35
a
Perihelie. Le rayon du Soleil vaut 0.00465UA.
b
Inlinaison

Longitude du perihelie = 
 + artan[tan(!) os(i)℄
d
Latitude du perihelie = arsin[sin(!) sin(i)℄
Table 5.24 { Elements orbitaux des ometes rasantes du groupe de Kreutz.
Lors de leur passage au perihelie, tres pres du Soleil, la quasi totalite des ometes
rasantes du groupe de Kreutz disparaissent alors que la majorite des autres (les non-
Kreutz) survivent (Delahodde, ommuniation privee). Exeptionnellement, il arrive
qu'une omete du groupe de Kreutz survive a son passage au perihelie, omme la omete
Ikeya-Seki (C/1965 S1) en 1965, ou enore la \grande" omete de 1843, raontee par Ca-
mille Flammarion dans l'Astronomie Populaire :
\... Mais la omete de 1843 est plus etonnante, plus inomprehensible
enore dans son ours. [...℄ Comment l'imprudent papillon eleste ne
s'est il pas bru^le, onsume par ses ammes (elles du Soleil, ndlr) dont
l'inonevable ardeur s'eleve a plusieurs entaines de milliers de degres,
et quelle qu'elle (si) soit, jointe a la formidable puissane de l'attration
solaire, aurait du^ saisir, dehirer, aneantir, la pauvre aventuriere eleste ?
[...℄ Et bien ! l'etrange visiteuse en est sortie saine et sauve, sans e^tre
auunement derangee dans son majesteux essor : Le vrai peut quelquefois
n'e^tre pas vraisemblable."
L'etude des ometes rasantes, qui sont les fragments d'un me^me parent, ore une
opportunite unique pour etudier la struture interne du noyau, ses proprietes physiques
et thermo-meaniques. Malheureusement, les observations sont tres diÆiles a ause de
la presene du Soleil et, a quelques exeptions pres, seules les ourbes de lumiere sont
disponibles pour mener a bien ette etude.
Parmis les exeptions, nous pouvons iter la omete SOHO-6 ou enore la omete
C/1996Y1. La omete SOHO-6, partiulierement brillante omme le montre la Fi-
gure 5.25, a ete observee le 9-10 fevrier 2000 ave l'instrument UVCS (Kohl et al., 1995)
du satellite SOHO e qui a permis d'estimer son taux de prodution H
2
O a 10-140 kg s
 1
et son rayon a 2.5-6.8m (Uzzo et al., 2001). La omete C/1996Y1, a ete observee le 23
deembre 1996 par Raymond et al. (1998) ave le me^me instrument UVCS du satellite
SOHO, e qui a permis d'estimer son taux de prodution H
2
O a 20 kg s
 1
et son rayon a
3.4m.
Une ompilation des ourbes de lumiere de 20 ometes rasantes observees de 1843 a
2001 a ete realisee par Sekanina (2002), et une autre par Bieseker et al. (2002) portant
198
5.12. LES COM

ETES RASANTES
sur 141 ometes rasantes observees par LASCO de 1996 a 1998. De ette derniere om-
pilation, il ressort que les ourbes de lumiere des ometes rasantes ont un omportement
tres similaire, illustre par la Figure 5.26. Lorsque la omete se rapprohe du Soleil, sa lu-
minosite augmente jusqu'a 12R

, puis dero^t rapidement, pour eventuellement ro^tre
de nouveau dans ertain as, en dea de 7R

. Plus preisement, deux groupes se dis-
tinguent : les ometes qui atteignent leur maximum a 12.3R

et elles qui l'atteignent a
11.2R

(Bieseker et al., 2002). Une expliation possible a e omportement de la ourbe
de lumiere est donnee par Kimura et al. (2002), qui suppose que le noyau est ompose
pour la partie refrataire essentiellement d'olivine, qui se sublime autour de 10-13R

et
d'un peu de pyroxene, qui se sublime autour de 4-6R

. Ces auteurs montrent aussi que
l'olivine rystalline se sublime a 11 R

et l'olivine amorphe a 12 R

, e qui pourrait
expliquer la presene des deux groupes distints.
Figure 5.26 { Courbe de lumiere de 13 ometes rasantes (Bieseker et al., 2002).
Le fait que les ometes rasantes du groupe de Kreutz disparaissent toutes lors de
leur passage au perihelie est une ontrainte forte qui permet, moyennant un modele pour
l'erosion du noyau, d'en deduire une limite superieure sur leur taille. Les travaux de
Weissman (1983) et Iseli et al. (2002) sur e sujet indiquent une limite superieure pour le
noyau de 5-15m et 63m respetivement, dans le as d'un noyau ompose uniquement de
glae d'eau et ou l'energie solaire se repartit uniformement sur toute la surfae du noyau
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(modele isothermique), e qui n'est pas realiste. Leurs resultats dependent fortement de
la densite du noyau, qui est mal onnue.
Dans le adre de ette these, nous nous interessons aussi au noyau des ometes rasantes
dans le but de determiner une limite superieure pour leur taille. Contrairement aux travaux
de Weissman (1983) et Iseli et al. (2002), notre modele tient ompte des variations loales
de temperature et alule l'angle solide exat sous lequel est vu le Soleil, e qui a son
importane, etant donne la tres faible distane par rapport a e dernier. De plus, nous
etudions le as d'un noyau ompose de glae d'eau pure et/ou de materiaux refrataires
et les dierenes entre les ometes Kreutz et non Kreutz.
5.12.2 Vitesse et temps de passage des ometes rasantes
D'apres les lois de Kepler, plus un orps est situe pres du Soleil, plus il va vite. Pour
les ometes rasantes, qui passent par denition tres pres du Soleil, les vitesses de passage
au perihelie sont tres grandes et le temps de passage par onsequent tres ourt. Il est
don imperatif de prendre en ompte la vitesse de la omete dans le alul de l'erosion du
noyau. La vitesse V d'un orps en fontion de sa distane au Soleil R
h
et du demi-grand
axe de son orbite a est donnee par :
V (R
h
) =
s
GM


2
R
h
 
1
a

(5.1)
ou G est la onstante de gravitation et M

=1.989 10
30
kg la masse du Soleil. Dans le as
des ometes rasantes, l'exentriite de l'orbite vaut 1 et a  1, d'ou :
V (R
h
) =
s
2GM

R
h
(5.2)
La Figure 5.27 montre la vitesse d'une omete rasante en fontion de sa distane
a la surfae du Soleil. Plus la omete est pres du Soleil, plus sa vitesse est importante.
Au-dela de 60R

, la vitesse vaut quelques dizaines de kilometres par seonde alors qu'a
moins de 20R

, ette vitesse ro^t rapidement pour atteindre 600 km s
 1
a la surfae du
Soleil. Une vitesse si importante implique un temps de passage pres du Soleil tres ourt,
omme illustre par la Figure 5.28. En dea de 10R

, la omete reste moins de 10 heures,
et moins de 2 heures en dea de la limite de Rohe. Ce passage extre^mement bref est
neanmoins suÆsant pour les faire dispara^tre quasiment toutes.
La limite de Rohe L
R
du Soleil est donnee par :
L
R
= 2:456
3
s



R

(5.3)
ou 

=1400 kgm
 3
est la densite du Soleil et  elle du orps onsidere. En prenant  =
600
+900
 400
kgm
 3
, la densite de la omete 1P/Halley (Sagdeev et al., 1988), nous obtenons
une limite de Rohe L
R
= 3:3
+1:4
 0:9
R

. Cette limite donne une indiation de la distane
en dea de laquelle les ometes, supposees fragiles, se assent sous l'eet des fores de
maree. Bien entendu, ei n'est qu'une indiation et toutes les ometes ne se assent pas
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forement en dea de L
R
. Neanmoins, il est important de onstater que le perihelie de la
majorite des ometes rasantes du groupe de Kreutz est inferieur a L
R
alors que elui des
non Kreutz est superieur a L
R
.
Figure 5.27 { Vitesse des ometes rasantes en fontion de la distane helioentrique.
5.12.3 La temperature de surfae du noyau
Les ometes rasantes, par denition, ont un perihelie1UA et il n'est pas neessaire de
tenir ompte de la ondution thermique dans le modele (f. setion 2.5). Par onsequent
nous utilisons le modele thermique 1 ave les parametres de la Table 2.6 (page 48).
Toutefois, le alul du ux solaire reu par la omete est dierent de elui de l'Eq. (2.2).
En eet, dans le as general, le ux reu du Soleil [Wm
 2
℄ est le suivant :
F

= E





(5.4)
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Figure 5.28 { Temps restant avant qu'une omete n'atteigne son perihelie situe a 1R

(i.e.,
a la surfae du Soleil) en fontion de sa distane helioentrique. La barre vertiale a 3.3R

represente la limite de Rohe.
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ou E

=6.2810
7
Wm
 2
est l'emittane de la surfae du Soleil et 
 l'angle solide sous
lequel est vu le Soleil depuis la omete, deni par
6
:

 = 2
0
B

1 
v
u
u
t
1 

R

R
h

2
1
C
A
(5.5)
Loin du Soleil, R
h
 R

et 
 peut e^tre approxime a (R

=R
h
)
2
, d'ou F

= E

R
2

=R
2
h
. A
1UA, on retrouve la valeur de F

de la Table 2.6, a savoir 1369Wm
 2
. Cette approxima-
tion, valable loin du Soleil, est utilisee dans tous les modeles thermiques de la litterature,
y ompris nos trois modeles thermiques presentes au hapitre 2 et notamment l'Eq. (2.2).
Neanmoins, elle n'est plus valable a moins de 3R

omme le montre la Figure 5.29, et
nous devons alors aluler la valeur exate de 
. La dierene entre la valeur exate du
ux solaire reu et la valeur approximee peut atteindre un fateur deux, e qui n'est pas
negligeable. Ce fait n'est pas pris en ompte dans les modeles de Weissman (1983) et Iseli
et al. (2002).
D'autre part, dans le modele thermique 1, le seul ompose qui se sublime est l'eau.
Dans le as des ometes rasantes, les omposes refrataires se subliment aussi a l'approhe
du Soleil (Lamy, 1974). Nous onsiderons ii un seul ompose refrataire, un siliate, que
nous representons par de l'obsidienne ar les donnees thermophysiques dont disponibles.
Suivant les onsiderations preedentes, le bilan energetique de surfae est le suivant :
(1  A)E




os z = T
4
+ f(1  
R
)L
H
2
O
(T )Z
H
2
O
(T ) + (1  f)
si
R
L
si
(T )Z
si
(T ) (5.6)
ou L
si
[JK
 1
℄ est la haleur latente des siliates, Z
si
[kg s
 1
m
 2
℄ est le taux de prodution
de moleules des siliates, et 
obs
R
=0.7 le \oeÆient d'aommodation" (Lamy, 1974).
Les autres parametres ont deja ete derits preedemment dans le hapitre 2, onsare au
modele thermiques
7
.
Pour la haleur latente de sublimation des siliates L
si
(T ) [JK
 1
℄, nous utilisons la
formule de Lamy (1975) :
L
si
(T ) = 7:12  10
6
(5.7)
Le taux de prodution de moleules des siliates par unite de surfae Z
si
(T ) [kg s
 1
m
 2
℄
est donne par :
Z
si
(T ) = P
si
v
(T )
s
M
si
2RT
(5.8)
ou M
si
=67 gmol
 1
est la masse molaire moleulaire des siliates (obsidienne). La pression
de vapeur saturante des siliates P
si
v
(T ) [Pa℄ est donnee par (Lamy, 1974) :
P
si
v
(T ) = 10
(
10:915 
24928:3
T
)
 133:22 (1torr = 133:22Pa) (5.9)
6
Le alul de 
 presente ii est une bonne approximation. Un alul exat du ux solaire reu en
haque point du noyau, et tenant ompte de la ligne d'horizon, est a l'etude, mais ne devrait pas hanger
de faon signiative les onlusions de e hapitre.
7
Pour faire le lien ave les notations du hapitre 2, il faut remplaer Z
H
2
O
par Z et L
H
2
O
par L pour
la glae d'eau.
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Figure 5.29 { Flux solaire reu a la surfae de la omete, au point sub-solaire, en fontion
de la distane au Soleil. Deux as sont representes : (i) alul exat de l'angle solide 
 et (ii)
approximation de 
.
Les Figures 5.30 et 5.31 donnent respetivement la temperature et le taux de pro-
dution des siliates et de la glae d'eau a la surfae du noyau, en fontion de la distane
helioentrique, au point sub-solaire. La temperature et le taux de prodution, qui sont lies
l'un a l'autre, augmentent lorsque la distane helioentrique diminue, omme attendu.
Plus preisement, la temperature et le taux de prodution de la glae d'eau augmentent
regulierement lorsque la distane helioentrique diminue. A 1R

, la temperature de l'eau
vaut 350K et le taux de prodution par unite de surfae orrespondant 60 kgm
 2
s
 1
,
e qui est enorme. Par omparaison, a 1UA, dans les me^me onditions, la temperature
vaut 200K et le taux de prodution par unite de surfae 10
 4
kgm
 2
s
 1
, soit 10 000
fois moins !
Pour les siliates, le omportement est dierent ar ils sont beauoup moins volatiles
que l'eau et leur temperature de sublimation est beauoup plus elevee. Ainsi, a plus de
10R

, le taux de prodution des siliates est quasi nul. Il augmente rapidement en dea
de 10R

, lorsque la temperature depasse 2000K pour atteindre plus de 10 kgm
 2
s
 1
a
1R

. La temperature a la surfae du noyau depasse alors les 2900K, au point sub-solaire.
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Des lors, nous voyons que le omportement thermique du noyau est ompletement
dierent s'il ontient de la glae en surfae, ou pas. La glae d'eau, qui utilise beauoup
d'energie pour se sublimer, est un isolant thermique puissant. Si elle est presente en sur-
fae, la temperature n'est pas suÆsante pour permettre la sublimation des materiaux
refrataires a la surfae du noyau. Dans e as, les grains de poussiere de materiaux
refrataires se subliment dans la oma, en dea de 10R

, apres s'e^tre deouple thermi-
quement du gaz.
La zone de ouplage thermique X
E
est donnee par (Jorda, 1995) :
X
E
=
3m
H
2
O
Q
H
2
O
16aV
g
(5.10)
ou m
H
2
O
=310
 26
kg , a est la taille des grains et V
g
la vitesse des grains donnee par
l'Eq. (4.2), page 77. Dans le as des ometes rasantes, en utilisant Q
H
2
O
100 kg s
 1
,
 1000 kgm
 3
et V
g
300m s
 1
, nous obtenons une zone de ouplage de 20m pour
des grains de 1m. Le deouplage thermique des grains de poussiere et du gaz s'eetue
don en moins d'un dixieme de seonde, soit instantanement. Par onsequent, le taux de
prodution total observe a moins de 10R

est la somme du taux de prodution de l'eau
et du taux de prodution des siliates.
Finalement, il y a ompetition entre la sublimation importante du noyau pres du Soleil
et son passage tres rapide (quelques heures) au perihelie. La quantitifation de l'erosion
du noyau est le resultat direte de ette ompetition et est l'objet de la setion suivante.
5.12.4 Erosion du noyau
5.12.4.1 Le modele
Le modele que nous employons pour aluler l'erosion du noyau des ometes rasantes
est une adaptation de elui que nous avons utilise pour l'erosion du noyau de la omete
46P/Wirtanen (f. setion 5.8.3.3), presente en detail dans le hapitre 2 (page 58). Nous
etudions d'abord le as d'un noyau ompose uniquement de glae d'eau (f=1), puis uni-
quement d'obsidienne (f=0) et enn d'un melange glae d'eau/obsidienne (0< f <1).
Comme nous l'avons vu preedemment, il est important de tenir ompte de la traje-
toire de la omete lorsqu'elle s'approhe du Soleil. Nous utilisons les equations de Kepler
qui permettent de relier la position U (anomalie exentrique) au temps t par :
U   e sin(U) =
s
GM

a
3
t (5.11)
La distane au Soleil R
h
est obtenue par :
R
h
=
a(1  e
2
)
1 + e os 
(5.12)
ou  est l'anomalie vraie, reliee a l'anomalie exentrique U par :
os  =
osU   e
1  e osU
(5.13)
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Figure 5.30 { Temperature a la surfae du noyau au point sub-solaire en fontion de la distane
helioentrique pour un noyau ompose de glae d'eau (f=1) ou d'obsidienne (f=0).
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Figure 5.31 { Taux de prodution de la vapeur au point sub-solaire en fontion de la distane
helioentrique pour l'eau et les siliates.
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Le demi-grand axe de l'orbite a se alule a partir du perihelie q et de l'exentriite e
omme suit :
a =
q
1  e
(5.14)
D'autre part, notre modele suppose une repartition uniforme de l'erosion autour du
noyau, bien qu'a haque instant le taux de prodution soit dierent d'un point a l'autre.
Cette hypothese peut e^tre satisfaite si le noyau tourne rapidement sur lui-me^me et si
son obliquite est elevee de faon a e que le point sub-solaire se deplae rapidement en
longitude et en latitude a la surfae du noyau. L'erosion est alors isotrope, en premiere
approximation. Le as d'une erosion anisotrope est disutee dans la setion 5.12.4.5.
5.12.4.2 Noyau ompose uniquement de glae d'eau
Nous etudions d'abord le as d'un noyau ompose uniquement de glae d'eau. L'erosion
du noyau  [m s
 1
℄ est donnee par :
 =
Q
H
2
O
4r
2
n
(5.15)
Nous utilisons la distribution de temperature a la surfae du noyau donnee par l'Eq. (5.6)
ave f=1 et le taux de prodution Q
H
2
O
est donne par l'Eq. (2.13), page 24 ave x=1. La
Figure 5.32 illustre les resultats dans le as ou =600 kgm
 3
.
L'erosion du noyau varie en fontion de sa distane au Soleil. Comme attendu, plus le
noyau est pres du Soleil et plus son perihelie est petit, plus l'erosion est importante. Pour
les ometes rasantes non Kreutz, dont la majorite ont un perihelie entre 7 et 10R

, un
noyau de 13 a 16m de rayon et ompose uniquement de glae d'eau dispara^t ompletement
lors de son passage au perihelie. Pour les ometes du groupe de Kreutz, dont la majorite
ont un perihelie qui vaut moins de 2R

, e rayon peut atteindre 32 a 55m. Nous notons ii
une dierene importante entre les ometes du groupe de Kreutz et les non Kreutz. A ause
d'un perihelie plus petit, a rayon initial egal, les ometes du groupe de Kreutz disparaissent
plus vite que les autres (non Kreutz). Nous obtenons des valeurs de rayon inferieures
de 15% a elles obtenues par Weissman (1983) et Iseli et al. (2002), qui onsiderent
aussi un noyau ompose uniquement de glae d'eau mais ou l'energie solaire se repartit
uniformement sur toute sa surfae (modele isothermique). Cei montre l'importane de
tenir ompte des variations loales de temperature a la surfae du noyau.
Par ailleurs, la densite du noyau joue ii un ro^le fondamental. En eet, nous avons
represente uniquement le as ou =600 kgm
 3
. Or, d'apres l'Eq. (5.15), l'erosion du noyau
est inversement proportionelle a sa densite ; si la densite du noyau est deux fois plus grande,
son erosion sera deux fois plus petite. En tenant ompte de l'inertitude sur la densite
du noyau de la omete 1P/Halley, a savoir  = 600
+900
 400
kgm
 3
(Sagdeev et al., 1988),
nous obtenons une limite superieure sur la taille du noyau qui disparait au perihelie, de
13-165m pour les ometes rasantes du groupe de Kreutz et de 5-48m pour les autres.
La densite du noyau est bien la soure prinipale d'inertitude.
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Figure 5.32 { Erosion d'un noyau ompose de glae d'eau pure en fontion de sa distane au
perihelie, pour dierentes valeurs du perihelie. La densite du noyau vaut 600 kgm
 3
.
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5.12.4.3 Noyau ompose uniquement de materiaux refrataires
Nous etudions maintenant le as d'un noyau ompose uniquement de materiaux
refrataires (siliates). L'erosion du noyau  [m s
 1
℄ est donnee par :
 =
Q
obs
4r
2
n
(5.16)
Nous utilisons la distribution de temperature a la surfae du noyau donnee par l'Eq. (5.6)
ave f=0 et le taux de prodution Q
si
est donne par l'Eq. (2.13), ave x=1, en remplaant
la sublimation de la glae d'eau f(1   
R
)Z[T ('; )℄ par elle des siliates (1   f)(1  

si
R
)Z
si
[T ('; )℄, ave les denitions i-dessus. La Figure 5.33 illustre les resultats dans le
as ou =600 kgm
 3
.
Figure 5.33 { Erosion d'un noyau ompose uniquement de materiaux refrataires (siliates) en
fontion de sa distane au perihelie, pour dierentes valeurs du perihelie. La densite du noyau
vaut 600 kgm
 3
.
Comme preedemment, pour un noyau ompose uniquement de glae d'eau, plus le
noyau est pres du Soleil et plus son perihelie est petit, plus l'erosion est importante.
Neanmoins, dans le as d'un noyau ompose uniquement de materiaux refrataires, seules
210
5.12. LES COM

ETES RASANTES
les ometes du groupe de Kreutz, dont la majorite ont un perihelie inferieur a 2R

,
sont erodees. En eet, le perihelie des autres ometes est trop grand pour permettre la
sublimation des siliates. D'autre part, dans le as des ometes du groupe de Kreutz,
l'erosion est beauoup moins importante que pour un noyau ompose uniquement de
glae d'eau puisqu'elle n'atteint que 3-10m. En tenant ompte de l'inertitude sur la
densite, nous obtenons une limite superieure sur la taille d'un noyau ompose uniquement
de siliates de 1-30m.
5.12.4.4 Noyau ompose de glae d'eau et de poussiere
Les deux as etudies preedemment, a savoir un noyau ompose uniquement de glae
d'eau ou de materiaux refrataires (representes par les siliates), ne sont pas realistes.
Nous onsiderons maintenant un noyau ompose d'un melange mirosopique de glae
d'eau et de poussiere de materiaux refrataires (f. hapitre 2). L'erosion du noyau est
donnee par :
 = (1 +
1  f
f
)
Q
H
2
O
4r
2
n
(5.17)
ou f est la fration de glae d'eau dans le melange glae/poussiere. Nous supposons
que le rapport poussiere/glae vaut (1   f)=f , e qui orrespond au regime onstant ou
les grains de glae d'eau sublimes entrainent ave eux exatement toute la poussiere de
materiaux refrataires disponible, ni plus, ni moins. Nous supposons aussi que toute la
surfae est ative (x=1). Comme la presene de glae en surfae \bloque" la temperature
en-dessous de 350K, nous negligeons la sublimation des materiaux refrataires (siliates)
en surfae, qui est nulle a moins de 1500K ; me^me si les materiaux refrataires se subliment
eetivement dans la oma, ils ne ontribuent pas diretement a l'erosion de la surfae
du noyau. Nous utilisons la distribution de temperature a la surfae du noyau donnee
par l'Eq. (5.6) et le taux de prodution Q
H
2
O
est donne par l'Eq. (2.13), ave x=1. La
Figure 5.34 illustre les resultats dans le as ou =600 kgm
 3
et pour dierentes valeurs
de f .
Le parametre f varie de 1 (glae pure) a 0.35. f ne peut pas e^tre inferieur a 0.35 ar
le rapport poussiere/glae, (1 f)=f , devient superieur a 2 et il est alors energetiquement
impossible pour le gaz (vapeur d'eau) d'entrainer ave lui tous les grains de poussiere,
qui sont trop nombreux (Probstein, 1968; Ip & Mendis, 1974). Theoriquement, il se forme
alors une rou^te en surfae, e qui sort du adre de notre etude des ometes rasantes.
Une telle rou^te est d'ailleurs su^rement tres instable au vu des onditions extre^mes de
temperature et de pression de vapeur saturante de l'eau si pres du Soleil.
Plus le perihelie est faible, plus l'erosion du noyau est importante. D'autre part, plus f
est petit, plus le rapport poussiere/glae est grand, plus la quantite de poussiere entrainee
par la vapeur d'eau est importante et don plus l'erosion est importante. Entre f=1 et
f=0.35, l'erosion est multipliee par un fateur 3. Dans le as d'un modele \moyen"
ou la densite vaut 600 kgm
 3
et ou il y a autant de glae d'eau que de poussiere de
materiaux refrataires (f=0.5), le rapport poussiere/glae vaut 1 et la limite superieure
sur le rayon d'un noyau qui dispara^t au perihelie vaut 110, 65, 40 et 26m pour q=1, 2,
5 et 10R

respetivement. Nous onstatons que ette limite superieure du rayon est plus
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Figure 5.34 { Erosion d'un noyau ompose d'un melange mirosopique de glae d'eau et de
materiaux refrataires en fontion de sa distane au perihelie, pour dierentes valeurs de f du
perihelie q. La densite du noyau vaut 600 kgm
 3
.
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grande que dans les as preedents ou le noyau etait ompose uniquement de glae d'eau
ou uniquement de materiaux refrataires. Avant, seule la glae d'eau ou les materiaux
refrataires se sublimaient, alors que maintenant, la glae d'eau se sublime toujours mais
entraine en plus ave elle toute la poussiere disponible en surfae, d'ou une erosion plus
importante.
Pour un noyau dont la densite vaut 200 kgm
 3
, toujours ave f=0.5, la limite
superieure de son rayon pour qu'il disparaisse ompletement a son perihelie vaut 330,
195, 120 et 78m pour q=1, 2, 5 et 10R

respetivement. Ce as parait peu probable.
5.12.4.5 Erosion anisotrope
Les resultats preedents montrent que sous ertaines onditions, un noyau de quelques
entaines de metres peut disparaitre lors de son passage au perihelie a moins de 10R

du
Soleil. Dans ette etude, nous avons suppose une erosion isotrope, en premiere approxima-
tion. Neanmoins, l'erosion du noyau a lieu prinipalement dans les dernieres heures avant
son passage au perihelie. Par onsequent, si la periode de rotation du noyau est longue
et son obliquite faible, le noyau ne sera pas erode sur toute sa surfae, omme suppose
preedemment, mais uniquement sur une partie restreinte de ette derniere.
Dans le as ou l'obliquite du noyau est presque nulle, l'equateur sera beauoup plus
erode que les po^les, a ause d'un angle zenithal inferieur. Ainsi, un noyau spherique au
depart aura une forme de plus en plus allongee au fur et a mesure qu'il se rapprohe
du perihelie. Cei n'a pas de onsequenes sur les resultats que nous avons obtenus
preedemment puisque la quantite absolue de matiere sublimee reste la me^me, en premiere
approximation, et que la densite du noyau est de toute faon la soure prinipale d'iner-
titude.
En revanhe, ette modiation de la forme du noyau peut failiter sa disloation par
les fores de maree, omme la omete Shoemaker-Levy 9 lors de sa renontre ave Jupiter
(Asphaug & Benz, 1996). En eet, a volume egal, un \patatode" est plus sensible aux
fores de maree qu'une sphere ar il est plus allonge, et les ontraintes meaniques subies
par le noyau sont plus importantes. Par onsequent, la ombinaison des fores de maree
et de l'erosion anisotropique peut briser un noyau en petits fragments qui se sublimeront
rapidement pres du Soleil. Les travaux de Iseli et al. (2002) a e sujet indiquent que la taille
maximale du noyau qui peut dispara^tre lors de son passage au perihelie a ause d'une
sublimation anisotrope et des fores de maree, est superieure a elle due a la sublimation
seule. Cette dierene depend fortement de la densite du noyau et peut atteindre un
fateur 2 pour des densites inferieures a 500 kgm
 3
.
5.12.5 Conlusions
Finalement, le senario le plus probable pour les ometes rasantes reste elui de la frag-
mentation multiple d'un parent initial (Kreutz, 1888; Marsden, 1967). La fragmentation
peut-e^tre failitee par la sublimation anisotropique a la surfae du noyau et les ontraintes
meaniques du^es aux fores de maree qui en resultent, pour toutes les ometes rasantes,
ainsi que par la limite de Rohe situee a 3.3R

pour elles du groupe de Kreutz. Pour
les autres ometes, la limite de Rohe n'est jamais atteinte, et leur existene prouve que
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la limite de Rohe n'est pas la ause unique de fragmentation. Les fragments du parent
se subliment ensuite a l'approhe du Soleil, au ours des passages suivants. En supposant
une densite de 600 kgm
 3
et un rapport poussiere/glae de 1, les fragments appartenant
au groupe de Kreutz et dont le rayon est inferieur a 110m se subliment tous lors de leur
passage au perihelie. Pour les fragments des autres ometes, les non Kreutz, les fragments
dont le rayon est inferieur a 26m se subliment tous.
Comme les ometes non Kreutz ne disparaissent pas, en grande majorite, au ours de
leur passage au perihelie, elles ont sans doute un rayon superieur a 26m. Ce resultat, qui
depend fortement de la densite et du rapport poussiere/gaz, est a prendre ave preaution.
Toutefois, me^me en prenant un modele extre^me (=1500 kgm
 3
et f=1), le rayon des
ometes non Kreutz est superieur a 5m sans quoi elles disparaiteraient toutes au perihelie.
Si l'on ompare ette valeur au rayon mesure sur les ometes de Kreutz SOHO-6 et
C/1996Y1, a savoir 2.5-6.8m et 3.4m respetivement, nous onstatons que le rayon des
ometes non Kreutz est sensiblement plus grand que elui des ometes de Kreutz. Ce
resultat est sans doute la onsequene direte des fores thermo-meaniques subies par le
noyau, qui sont plus importantes pour les ometes de Kreutz que pour les non Kreutz,
notamment a ause de la limite de Rohe, e qui a pour eet de briser leur noyau en plus
petits moreaux.
Par ailleurs, la limite superieure de 110m sur le rayon du noyau des ometes rasantes
du groupe de Kreutz, qui depend fortement du modele, indique lairement que les rares
ometes de Kreutz qui resistent a leur passage au perihelie sont exeptionnelles, dans le
sens ou elles ne se brisent sous l'eet des fores de maree, e qui sous-entend qu'elles
pourraient e^tre formees d'un blo unique de plusieurs dizaine de metres ayant une fore
de ohesion suÆsamment grande pour survivre en dea de la limite de Rohe. Ces ometes
sont tres rares, moins de 1%, et les observations des ometes SOHO-6 et /1996Y1, tres
brillantes, semblent indiquer que la majorite des ometes ont pluto^t un rayon de quelques
metres.
Finalement, les parents des ometes rasantes sont sans doute omposes d'un agregat
de plusieurs blos
8
de tailles dierentes, representes aujourd'hui par les ometes rasantes.
La taille des ometes rasantes atuelle nous donne don une indiation de la taille de es
blos. Si les blos les plus gros peuvent avoir une taille de quelques dizaines de metres,
nous ne pouvons pas onlure sur la taille minimale de es derniers. Par extension, le noyau
des LPC et des SPC pourrait lui aussi e^tre un agregat de plusieurs blos, onrmant ainsi
les travaux de Weissman (1986) sur les \rubble-piles", me^me si es onlusions sur la
struture interne du noyau sont a prendre ave preaution.
8
Attention a ne pas faire d'amalgame entre les \blos" et les \planetesimaux". Dans la litterature, les
planetesimaux sont des objets de quelques kilometres qui sont don eux-me^me des aggregats de plusieurs
blos.
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Ce hapitre rappelle les prinipaux resultats obtenus dans ette these et en fait la
synthese. Nous presentons d'abord nos onlusions sur la determination du rayon des
noyaux et leur fontion de distribution en taille. Ensuite, nous resumons les proprietes
de surfae des noyaux ometaires (albedo, omposition, inertie thermique), puis nous
presentons nos onlusions sur l'ativite du noyau. Enn, nous eetuons une synthese
des resultats et presentons les perspetives de ette these.
6.1 Le rayon du noyau - La fontion de distribution
en taille
Au ours de ette these, nous avons pu determiner le rayon des noyaux de deux Cen-
taures, de deux ometes a longue periode (LPC), de quatre ometes a ourte periode
(SPC) et des ometes rasantes. Les resultats sont resumes dans la Table 6.1 et sur la
Figure 6.1.
La distribution en taille des ometes rasantes, des SPC, des LPC et des Centaures est le
resultat de plusieurs proessus physiques et dynamiques. Le prinipal proessus physique
est la sublimation en surfae des materiaux volatiles, majoritairement l'eau. Plus une
omete passe pres du Soleil, plus la sublimation et l'erosion sont importantes, et plus le
rayon du noyau diminue. Au-dela de 6UA, nous savons que l'ativite liee a l'eau est quasi
nulle, et don egalement l'erosion qui en resulte. Par onsequent, la sublimation de la
glae d'eau en surfae est un proessus eÆae pour eroder et reduire la taille des noyaux
ometaires dont le perihelie est inferieur a 6UA.
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Figure 6.1 { Rayon du noyau des ometes etudiees dans ette these en fontion de leur perihelie
q.
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travaux de Lowry (2001) indiquent une pente de -1.6 pour le nombre umule de noyaux
de SPC superieur a un rayon donne, et eux de Tanredi et al. (2002) une pente de -2.4.
La determination du rayon des noyaux ometaires est diÆile et la statistique faible, e
qui explique ette dispersion sur la valeur de la pente, qui est a prendre ave preaution.
Pour remonter a la distribution en taille initiale, au moment de la formation du systeme
solaire, nous devons tenir ompte de l'erosion du noyau de haque omete, en fontion
de l'evolution de ses elements orbitaux. C'est e que nous avons tenter de faire pour la
omete 46P/Wirtanen et nos resultats indiquent un rayon initial de quelques kilometres.
L'erosion etant independante de la taille du noyau, les noyaux initialement gros ne seront
pas plus erodes que les noyaux initialement petits (pour une me^me orbite). Ainsi, en
generalisant les resultats obtenus sur la omete 46P/Wirtanen, nous pouvons dire que
la taille atuelle des noyaux ometaires doit e^tre augmentee de quelques kilometres pour
obtenir leur taille initiale. Bien entendu, ei n'est qu'une approximation grossiere mais
e que nous voulons montrer est qu'une erosion de quelques kilometres est suÆsante pour
augmenter (en absolu) la pente de la distribution en taille de faon non negligeable. Par
exemple, en augmentant tous les rayons atuels de 1 km, la pente de la distribution umulee
en taille passe de -2.4 (Tanredi et al., 2002) a -2.8, omme illustre sur la Figure 6.2.
Si les SPC sont les fragments des ollisions des TNO ou des Centaures entre eux
(senario ollisionnel), la pente de leur distribution umulee en taille vaut -2.5 (e.g., Da-
vis et al., 1985). La pente de la distribution atuelle, situee entre -1.6 (Lowry, 2001)
et -2.4 (Tanredi et al., 2002), est en aord ave e senario si l'on tient ompte de
l'erosion du noyau qui augmente (en absolu) la valeur de la pente et la rapprohe de -2.5.
Les SPC seraient don les fragments des ollisions entre les orps du systeme solaire ex-
terne. De plus amples observations sont assurement neessaires pour onrmer e resultat,
ainsi qu'une etude de l'evolution a long terme des elements orbitaux de tous les noyaux
ometaires onnus, pour remonter a leur taille initiale, omme nous l'avons fait pour la
omete 46P/Wirtanen.
6.2 Les proprietes physiques de la surfae du noyau
6.2.1 L'albedo geometrique
Au ours de ette these, nous avons pu determiner l'albedo geometrique des noyaux de
deux Centaures, de deux ometes a longue periode et de trois ometes a ourte periode.
Ces resultats sont resumes dans la Table 6.1 et sur la Figure 6.3.
L'albedo geometrique des orps etudies est faible, entre 0.02 et 0.11, en aord ave
les observations preedentes (e.g., Fernandez et al., 2002). L'albedo geometrique des Cen-
taures, situe entre 0.07 et 0.11, est plus eleve que elui des LPC et des SPC, situe entre 0.02
et 0.07. Notons toutefois que notre ehantillon des Centaures n'est pas tres representatif
ar ertains d'entre eux, omme Pholus, ont un albedo geometrique de 0.04. Contraire-
ment au SPC et au LPC, le perihelie des Centaures est situe au-dela de la zone ative
(>6UA) ; l'eau ne se sublime pas a leur surfae et pourrait y e^tre plus abondante que
sur les noyaux ometaires, e qui expliquerait leur albedo parfois plus eleve. En d'autre
termes, la sublimation de la glae d'eau semble e^tre un proessus eÆae pour \vieillir" le
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Figure 6.2 { Distribution umulee en taille des noyaux ometaires, realisee a partir du atalogue
de 105 ometes de la famille de Jupiter de Tanredi et al. (2000).
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Figure 6.3 { Albedo geometrique du noyau des ometes etudiees dans ette these en fontion
de leur perihelie q.
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noyau des Centaures lorsqu'ils sont injetes dans le systeme solaire interne, en diminuant
la quantite de glae d'eau a leur surfae. Cette hypothese est en aord ave la detetion de
moleules H
2
O a la surfae des Centaures (e.g., Foster et al., 1999), et leur non-detetion
sur les noyaux ometaires (Liandro et al., 2002).
Par ailleurs, si les Centaures sont des TNO qui ont ete injetes vers le Systeme So-
laire interne, leur albedo geometrique doit e^tre omparable a elui des TNO. Cei est
onrme, entre autres, par les observations du TNO nomme Varuna, qui a un albedo
geometrique de 0.07 (Jewitt et al., 2001). Or, l'albedo geometrique habituellement utilise
dans la litterature pour determiner le rayon des TNO a partir des observations visibles est
de 0.04 (e.g., Gladman et al., 2001), identique a elui des noyaux ometaires. Le rayon des
TNO est don atuellement surestime. En eet, pour un albedo geometrique de 0.07 au
lieu de 0.04, le rayon diminue de 25%, et de 40% pour un albedo geometrique de 0.1.
Cet eet n'est pas negligeable et doit e^tre pris en ompte dans l'inertitude du rayon des
TNO, lorsque elui-i est determine uniquement a partir d'observations dans le domaine
visible.
6.2.2 La omposition de la surfae
La omposition de la surfae du noyau peut-e^tre etudiee par spetrosopie. Atuelle-
ment, auun spetre du noyau des ometes que nous avons etudiees au ours ette these
n'a enore ete obtenu (SPC ou LPC). Parmi les objets etudies dans ette these, seul les
spetres du noyau des Centaures Chiron et Chariklo sont disponibles. L'analyse de es
spetres nous a permis de determiner une omposition faite d'un melange de glae d'eau
et de poussiere de materiaux refrataires (siliates \astronomique", kerogene ou arbone
vitreux). La proportion de glae d'eau dans e melange vaut 20-30% et est ompatible
ave les mesures d'albedo geometrique. Ces resultats sont en aord ave les observations
in situ de 1P/Halley par Giotto et de 19P/Borrelly par Deep Spae 1.
Pour la omete Hale-Bopp, l'exes de ux thermique a 10m dans la fontion de dis-
tribution en energie est arateristique de la presene de siliates a la surfae du noyau. La
fration ative du noyau de Hale-Bopp etant faible, 13%, les siliates sont probablement
le ompose majoritaire du noyau, d'ou leur forte intensite spetrale. Ces resultats sont en
parfait aord ave les observations de la oma a 7.5-13.4m par Wooden et al. (1999),
qui retrouvent une tres forte emission des siliates, la plus forte jamais observee sur les
ometes.
Ces dierents resultats onrment nos onnaissanes sur la omposition du noyau
des ometes, en preisant toutefois que la glae d'eau n'est pas le ompose prinipal a
la surfae du noyau et que dans la majorite des as les materiaux refrataires sont les
plus abondants. Par ailleurs, la presene de glae d'eau a la surfae n'est pas du tout
inompatible ave un albedo faible, si elle est melangee a de la poussiere.
6.2.3 L'inertie thermique
L'etude menee sur les Centaures Chiron et Chariklo a permis de determiner
preisement leur inertie thermique, a savoir 3 et 0 JK
 1
m
 2
s
 1=2
respetivement.
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Cette determination est essentielle pour modeliser orretement le omportement ther-
mique du noyau. Comparee aux autres orps du systeme solaire (planetes et satellites),
ette valeur est tres faible, sans doute a ause de la porosite elevee du noyau. Par
onsequent, les variations diurnes de temperature a la surfae des noyaux ometaires
sont importantes, et ei d'autant plus que la omete est situee pres du Soleil. Cet eet
doit e^tre pris en ompte, surtout si l'angle de phase est important.
Ave une inertie thermique si faible, l'approximation du \rotateur-rapide" (Lebofsky
& Spener, 1989) n'est jamais valable en dea de 10UA, ar la periode de rotation requise
pour satisfaire ette approximation est inferieure a la periode ritique ou le noyau se
brise sous l'eet de sa propre fore entrifuge. Plus generalement, le \rotateur-rapide" ne
doit pas e^tre employe pour les noyaux ometaires dont l'inertie thermique est inferieure a
200 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, et uniquement si la periode de rotation et la distane helioentrique
le permettent. Ce modele est par onsequent mal adapte aux noyaux ometaires.
Par ailleurs, la faible inertie thermique implique aussi une faible ondutivite des
materiaux qui omposent le noyau, et les ehanges de haleur lateraux sont generalement
negligeables a la surfae. Chaque zone du noyau, ative ou inative, a sa propre
temperature, independante de elle des zones qui l'entourent. Par onsequent, les zones
inatives haudes ne rehauent pas les zones atives froides prohes et il n'y pas d'eet
de \super-sublimation".
Finalement, le modele thermique 1, presente dans le hapitre 2, est souvent le meilleur
modele pour determiner les parametres physiques (rayon, albedo, surfae ative) des
noyaux ometaires.
6.3 L'ativite du noyau
L'etude que nous avons menee sur l'ativite des noyaux ometaires permet des avanees
importantes dans e domaine. Comme le montre la Table 6.1, la fration de surfae ative
du noyau varie beauoup d'une omete a l'autre. Les moins atives ont une fration de
surfae ative de quelques pour-ent et les plus ative de ent pour-ent. Les ometes
a longue periode, Hale-Bopp et IRAS-Araki-Alok, ont toutes une fration de surfae
ative faible de 4-13%, que l'on peut relier a l'observation de strutures dans la oma
(jets). En revanhe, pour les ometes a ourte periode, et notamment pour les ometes
103P/Hartley 2, 22P/Kop et 46P/Wirtanen, la fration de surfae ative est beauoup
plus importante : les zones atives sont distribuees sur toute la surfae du noyau.
L'etude de la omete 2P/Enke, ombinee aux travaux de Festou & Barale (2000),
donne trois resultats essentiels : (i) la presene d'une oma assymetrique est assoiee a
une zone ative loalisee mais qui peut e^tre etendue, (ii) une fration ative faible n'est pas
synonyme de zones atives petites, peu nombreuses et loalisees, (iii) les eets saisonniers
sont importants si l'obliquite du noyau est elevee. Par onsequent, sur le noyau des LPC
ou l'on observe des jets, les zones atives sont sans doute loalisees a quelques regions,
mais qui peuvent e^tre etendues omme par exemple une alotte polaire. De la me^me
faon, la omete 126P/IRAS, dont la fration de surfae ative vaut 4.5%, peut tout
a fait avoir des zones atives reparties uniformement sur toute sa surfae. Finalement,
seule la presene ou l'absene de jets et leur forme permet de determiner eÆaement la
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repartition des zones atives a la surfae du noyau. La fration de surfae ative n'est pas,
en soi, un indiateur de loalisation des zones atives.
Pour les Centaures, le spetre indique la presene de glae d'eau a la surfae, e qui
laisse penser que la majorite de la surfae ontient des moleules H
2
O. La distane trop
grande au Soleil ne permet pas de sublimer es moleules et nous ne pouvons pas onrmer
ette hypothese, mais la fration de surfae ative \potentielle" est sans doute importante,
sans quoi la bande d'absorption de l'eau a 2.2m n'aurait pas pu e^tre detetee.
L'ativite observee sur ertains Centaures peut s'expliquer par la sublimation de
materiaux plus volatiles que l'eau, omme le CO. Celui-i, situe dans les ouhes in-
ternes du noyau, se sublime d'autant plus failement que l'inertie thermique, et don les
ehanges vertiaux de haleur, est importante. Cela pourrait expliquer l'ativite sur Chi-
ron, dont l'inertie thermique vaut 3 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, et son absene sur Chariklo, dont
l'inertie thermique est plus prohe de 0 JK
 1
m
 2
s
 1=2
.
Notre etude de la omete 46P/Wirtanen a aussi mis en evidene le ro^le de la rou^te
dans l'ativite du noyau. La formation d'une rou^te refrataire est tout a fait possible post-
perihelie, et reduit tres fortement l'ativite. Cela pourrait expliquer, en partie, l'assymetrie
de l'ativite pre/post-perihelie souvent observee. Par ailleurs, la destrution d'une partie
de la rou^te est un phenomene sans doute frequent et qui expliquerait les variations rapides
et importantes du taux de prodution H
2
O. Les derniers resultats de Lamy et al. (2002a)
pour expliquer un sursaut observe sur la omete 2P/Enke au perihelie vont dans e sens.
Finalement, ontrairement a l'idee ommunement admise (e.g., A'Hearn et al., 1995;
Jewitt & Fernandez, 2001), l'ativite a la surfae des noyaux ometaires n'est pas
forement onnee dans quelques regions atives loalisees. Si ela semble le as pour les
ometes a longue periode et pour quelques ometes dont le rayon est important (1P/Halley,
19P/Borrelly), il en va tout autrement pour la majorite des ometes a ourte periode, dont
l'ativite semble repartie uniformement sur toute la surfae (ou presque) du noyau. Par
ailleurs, les resultats reents de Jorda (ommuniation privee) indiquent que l'axe de ro-
tation des noyaux dont la fration de surfae ative est elevee hange frequemment, e qui
implique une erosion uniforme pour es derniers et une forme sans doute plus reguliere
et moins allongee que pour les noyaux dont la fration de surfae ative est faible. Ce
point pourra e^tre diretement verie au ours de la mission ROSETTA, en omparant
la forme du noyau de la omete 46P/Wirtanen
1
ave elle des noyaux de 1P/Halley et
19P/Borrelly.
6.4 Synthese
Nous allons maintenant eetuer la synthese des onlusions preedentes. Nous avons
regroupe les informations sur le rayon et l'albedo geometrique dans la Figure 6.4. Nous
voyons, omme explique preedemment, que le rayon et l'albedo geometrique des Cen-
taures sont plus eleves que eux des SPC et des LPC. Cette dierene est primordiale
et, ombinee aux resultats sur l'ativite, nous renseigne sur la formation et l'evolution du
systeme solaire.
1
Suite au report du lanement, la ible de la mission ROSETTA est suseptible d'e^tre modiee.
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Figure 6.4 { Albedo geometrique du noyau des ometes etudiees dans ette these en fontion
de leur rayon.
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Les LPC, qui ont sejourne longtemps dans le nuage de Oort tres loin du Soleil, ont
une ativite onnee dans quelques regions atives loalisees, e qui est en aord ave la
formation d'une rou^te par irradiation a leur surfae (Johnson et al., 1987). La formation
d'une telle rou^te est longue ( 10
81
annees), mais possible dans le nuage de Oort ou les
ollisions sont tres rares. Cette rou^te, rigide, reouvre toute la surfae du noyau et ne se
brise que partiellement a l'approhe du Soleil, d'ou l'apparition de jets tres ollimates sur
les LPC et leur fration de surfae ative faible. Finalement, l'interieur du noyau des LPC
a du^ onserver intat les arateristiques physiques et himiques du milieu dans lequel
les LPC se sont formees, et es ometes sont su^rement les residus des objets primitifs
de la formation du systeme solaire. L'etude de l'interieur de leur noyau, a travers leur
degazage, est don apitale. Par ailleurs, les ometes du type de Halley pourraient e^tre
des LPC ayant hange d'orbite (Levison et al., 2001), e qui expiquerait que l'ativite sur
leur surfae soit aussi loalisee a de petites regions.
Une telle rou^te par irradiation ne peut sans doute pas se former sur les TNO a
ause des ollisions plus frequentes dans la einture de Kuiper (Durda & Stern, 2000) :
une ollision ave un orps de plus de 4m tous les  10
7
ans. Les TNO sont situes a
plus de 30UA du Soleil et ils peuvent garder de l'eau a leur surfae, omme le montre
l'analyse spetrosopique de leur surfae (e.g., Foster et al., 1999; Brown et al., 1999), e
qui explique que leur albedo soit plus eleve que elui des SPC et des LPC.
Ensuite, les TNO peuvent evoluer dynamiquement pour devenir des Centaures. Nos
resultats sont en parfait aord ave ette hypothese puisque la taille et l'albedo des
Centaures etudies dans ette these sont identiques a eux des TNO.
Les TNO et les Centaures peuvent ensuite devenir des SPC. En entrant dans la zone
ative (<6UA), la surfae des TNO et des Centaures, restee quasiment inhangee depuis
la formation du syseme solaire, subit des hangements importants : la glae d'eau a la
surfae se sublime, e qui diminue l'albedo, et la formation d'une rou^te refrataire n'est
pas exlue. La rou^te refrataire semble plus faile a former sur les noyaux de grande
taille omme 19P/Borrelly ou 109P/Swift-Tuttle, sans doute a ause d'une gravite plus
importante (rou^te ballistique), e qui expliquerait que l'ativite y soit plus loalisee que
sur la majorite des SPC. La plupart des SPC ont un noyau petit (1 km) et l'ativite y
est repartie uniformement sur toute leur surfae, e qui est onforme ave le fait qu'elles
proviennent des TNO et des Centaures qui sont eux-me^mes reouverts d'un melange de
glae d'eau et de materiaux refrataires, omme explique preedemment.
Neanmoins, les TNO et les Centaures observes a e jour ont une taille de 100 km
et ne sont pas les parents direts des SPC, beauoup plus petites. L'hypothese la plus
probable est qu'il existe de nombreux TNO et Centaures de petite taille non detetes a
e jour, omme l'indique la pente de leur distribution dierenielle en taille qui vaut -4.
Par ailleurs, les resultats reents sur la pente de la distribution en taille des SPC,
ombines a notre etude sur l'erosion du noyau pour remonter a la distribution initiale
en taille, semblent onrmer le senario ollisionnel omme origine des SPC. Si les SPC
resultent de ollisions, leur etude nous renseigne diretement sur la omposition et la
struture interne de leurs parents, les Centaures et les TNO, me^me si leur surfae a
neanmoins pu e^tre alteree au ours de es ollisions.
226
6.5. PERSPECTIVES
Finalement, les LPC sont su^rement des objets primitifs de l'epoque de la formation du
systeme solaire, ejetes puis onserves dans le nuage de Oort, alors que les SPC sont pluto^t
les fragments des ollisions entre les TNO et les Centaures. Ces deux familles de ometes
sont par onsequent fondamentalement dierentes, me^me si de plus amples observations
sont assurement neessaires pour onrmer e point.
6.5 Perspetives
Les reherhes que nous avons menees au ours de ette these ont onduit a des
avanees signiatives dans la modelisation des proprietes physiques a la surfae des
noyaux ometaires et dans la omprehension des proessus d'ativite. Nous esperons aussi
avoir onvainu le leteur de l'utilite de ombiner les obervations visibles, infrarouges,
radios, spetrosopiques et les mesures de taux de prodution pour etudier les noyaux
ometaires. Deux diretions de reherhe s'orent maintenant a nous : (1) aÆner les
modeles du noyau pour ameliorer l'interpretation des observations et (2) appliquer les
modeles a un maximum de ometes, toutes familles onfondues, pour realiser un ata-
logue de leurs proprietes physiques.
Pour la partie (1), nous attendons beauoup des prohaines missions spatiales, notam-
ment la mission Rosetta, qui permetta de determiner preisement les proprietes physique
du noyau omme, en e qui nous onerne, le rapport poussiere/gaz, la quantite de glae
d'eau a la surfae du noyau, sa omposition, sa densite, son inertie thermique et sa forme.
Comme nous l'avons vu au ours de ette these, es parametres sont essentiels pour aÆner
les modeles thermiques du noyau, mieux onna^tre les proessus physiques qui entrent en
jeu et ainsi mieux interpreter les observations des telesopes au sol et dans l'espae.
Pour la partie (2), les nouveaux grands telesopes omme le VLT au Chili, ouple
a un systeme d'optique adaptative performant, permettent maintenant d'atteindre une
resolution angulaire omparable a elle des telesopes spatiaux et nous pouvons les utiliser
pour l'etude des noyaux ometaires. De plus, la onstrution d'une nouvelle generation de
telesopes spatiaux, NGST et SIRTF, et a plus long terme du radiotelesope d'ALMA,
permettera d'augmenter onsiderablement la resolution des observations et la limite de
detetion en taille des petits orps du systeme solaire. Ave tous es instruments, nous
esperons aro^tre, en quantite et en qualite, les noyaux ometaires araterises.
Par ailleurs, l'etude que nous avons menee sur l'evolution a long terme des parametres
orbitaux de la omete 46P/Wirtanen est tres prometteuse et doit absolument e^tre poursui-
vie sur de nombreuses autres ometes pour remonter a leur distribution initiale en taille.
Dans la me^me idee, un des des majeurs de la deennie a venir est l'observation de petits
orps (quelques kilometres) parmi les TNO et les Centaures, pour ompleter leur fontion
de distribution en taille et verier le senario ollisionel.
Plus generalement, les missions spatiales a venir et les nouveaux teleopes au sol et
dans l'espae permetteront d'augmenter nos onnaissanes sur la formation et l'evolution
du systeme solaire, mais apporteront aussi su^rement un lot de questions nouvelles, toujours
plus palpitantes.
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Figure A.1 { Image d'artiste de la mission Rosetta.
A.1 Presentation
La mission internationale Rosetta a ete approuvee en novembre 1993 par le omite des
programmes sentiques de l'Agene Spatiale Europeenne (ESA). L'objetif initial de la
1
Les informations de ette annexe sont tirees du site web de l'ESA http ://si.esa.int/home/rosetta/
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mission est un rendez-vous ave la omete 46P/Wirtanen et deux asterodes, Otawara et
Siwa. Suite au report du lanement (fevrier 2004 ?), les objetifs de la mission pourraient
e^tre modiees, mais nous ne pouvons nous prononer sur e sujet pour l'instant. Dans
tout le texte, 46P/Wirtanen est don onsideree omme etant la ible prinipale de la
mission.
Rosetta etudiera le noyau de la omete 46P/Wirtanen et son environnement en detail
sur une periode de deux ans, la phase d'approhe du noyau ommenant a une distane
helioentrique de 3.25UA, ave des observations lointaines, puis de plus en plus rap-
prohees, pour une altitude nale de 1 km.
La sonde spatiale Rosetta est omposee d'un orbiteur qui se plaera en orbite autour
du noyau de la omete 46P/Wirtanen et d'un atterisseur qui ira se poser sur le noyau
de la omete. Le poids total de la sonde est de 2900 kg, dont 1600 kg de propergol (le
arburant), pour une taille de 2.82.12.0m. Les panneaux solaires deployes ouvrent
une surfae de 32m
2
.
A.2 Objetifs sientiques
L'objetif prinipal de la mission Rosetta est d'etudier l'origine des ometes, l'inter-
ation entre la matiere ometaire et interstellaire, et les onsequenes sur la formation
du systeme solaire. Les mesures qui seront eetuees pour remplir et objetif sont les
suivantes :
- Caraterisation globale du noyau : determination de ses proprietes dynamiques et
physiques, de sa morphologie et de sa omposition de surfae.
- Determination de la omposition himique, mineralogique et isotopique des
materiaux volatiles et refrataires du noyau.
- Determination des proprietes physiques et des interations entre les materiaux vo-
latiles et refrataires du noyau.
- Etude de l'ativite de la omete et de son l'evolution ainsi que des proessus phy-
siques a la surfae du noyau et dans la oma interne (interations gaz/poussiere).
- Caraterisation globale des asterodes Otawara et Siwa : determination de leurs
proprietes dynamiques et physiques, de leur morphologie et de leur omposition de
surfae.
De fait, ette mission est la plus ambitieuse des missions ometaires passees et a venir.
A.3 Les instruments sientiques
A.3.1 L'orbiteur
L'orbiteur de la mission Rosetta, d'une harge utile de 150 kg, est ompose de onze
instruments sientiques ave des objetifs dierents.
230
A.3. LES INSTRUMENTS SCIENTIFIQUES
A.3.1.1 Imagerie a distane
OSIRIS \Optial Spetrosopi and Infrared Remote Imaging System" est ompose
d'une amera grand angle et d'une amera petit angle pour obtenir des images haute
resolution du noyau de la omete 46P/Wirtanen et des asterodes Siwa et Otawara.
Ces images seront utilisees pour determiner le volume, la forme, la densite et les
proprietes de surfae de es trois orps.
ALICE \Ultraviolet Imaging Spetrometer" analysera le gaz dans la oma et dans
la queue de 46P/Wirtanen et mesurera les taux de prodution H
2
O, CO et CO
2
.
Cet instrument donnera aussi des informations sur la omposition de la surfae du
noyau.
VIRTIS \Visible and Infrared Thermal Imaging Spetrometer" permettra de
repertorier et d'etudier la nature des solides a la surfae du noyau de 46P/Wirtanen
ainsi que de donner la temperature de la surfae. Cet instrument servira aussi a
identier les gaz de la omete, a arateriser l'environnement physique de sa oma
et aidera a hoisir le site d'atterrissage.
MIRO \Mirowave Instrument for the Rosetta Orbiter" sera utilise pour determiner
l'abondane des gaz majoritaires, le taux de degazage de la surfae ainsi que la
temperature sous la surfae du noyau de la omete 46P/Wirtanen. Il sera aussi utilise
pour determiner la temperature sous la surfae des asterodes Siwa et Otawara et
herhera des traes de gaz sur es deux orps.
A.3.1.2 Analyse de la omposition de la oma
ROSINA \Rosetta Orbiter Spetrometer for Ion and Neutral Analysis" est ompose
de deux apteurs qui determineront la omposition de l'astomsphere et de la io-
nosphere de la omete, la vitesse des partiules de gaz ionises et les reations aux-
quelles elles prennent part. Cet instrument herhera aussi d'eventuelles traes de
gaz autour des asteodes Siwa et Otawara.
COSIMA \Cometary Seond Ion Mass Spetrometer" determinera les a-
rateristiques des grains de poussiere emis par la omete, leur omposition et leur
nature organique ou minerale.
MIDAS \Miro-Imaging Dust Analysis System" etudiera la poussiere autour de la
omete et des deux asterodes. Il fournira des informations sur la population des
grains de poussiere, leur taille, leur volume et leur forme.
A.3.1.3 Etude des strutures a grande ehelle du noyau
CONSERT \Comet Nuleus Souding Experiment by Radiowave Transmission"
etudiera la struture interne du noyau de la omete en mesurant la reexion et
la diusion des ondes radio.
GIADA \Grain Impat Analyser and Dust Aumulator" mesurera la distribution en
nombre, en masse, en impulsion et en vitesse des grains de poussiere provenant du
noyau et des autres diretions (reehie par la pression de radiation solaire).
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A.3.1.4 Etude du plasma et des interations ave le vent solaire
RPC \Rosetta Plasma Consortium" est pourvu de inq apteurs qui mesureront les
proprietes physiques du noyau, la struture de sa oma interne, suivront l'evolution
de l'ativite de la omete et etudieront les interations ave le vent solaire.
RSI \Radio Siene Investigation" etudiera les variations des signaux radio emis par la
sonde pour en deduire la masse, la densite et la gravite du noyau de 46P/Wirtanen.
Cet instrument permettera aussi de denir l'orbite de la omete et d'etudier sa oma
interne. De plus, il donnera la masse et la densite de l'asterode Siwa et etudiera la
ouronne solaire pendant les periodes ou l'orbiteur, vu de la Terre, passera derriere
le Soleil.
A.3.2 L'atterrisseur
L'atterisseur de Rosetta est un module de 100 kg qui s'arrimera au noyau de la omete
46P/Wirtanen a l'aide d'un harpon en raison de la faible gravite. Il est ompose de neuf
instruments destines a mesurer la omposition atomique, moleulaire, mineralogique et
isotopique de la surfae et du sous-sol, sa porosite, sa texture (etude mirosopique des
grains), sa densite, ses proprietes meaniques et thermiques, et a determiner les phases de
la glae. En plus de es neuf instruments, presentes plus en detail i-dessous, l'atterrisseur
est pourvu d'une foreuse (SD2 pour \Sampling Drilling and Distribution") qui ira olleter
des ehantillons a 20 m de profondeur pour les analyser au mirosope in situ.
APXS \Aplha Proton X-ray Spetrometer" detetera les partiules  et les rayons
X sur une epaisseur de 4 m, e qui fournira des informations sur la omposition
himique de la surfae.
CIVA \Comet nuleus Visible and Infrared Analyser" est ompose de six miro-
ameras qui prendront des images panoramiques de la surfae. Un spetrometre
etudiera la omposition, la texture et l'albedo d'ehantillons olletes a la surfae
du noyau.
CONSERT \Comet Nuleus Souding Experiment by Radiowave" etudiera la stru-
ture interne du noyau. Les ondes radio emises pas l'instrument CONSERT de l'or-
biteur traversent le noyau et sont renvoyees par un transpondeur plae sur l'atter-
risseur.
COSAC \Cometary Sampling and Composition experiment" est un des deux analy-
seur de gaz. Il detetera et identiera les moleules organiques omplexes a partir
de leur omposition atomique et moleulaire.
MODULUS PTOLEMY est un autre analyseur de gaz qui mesurera preisement
les rapports isotopiques des elements legers.
MUPUS \Multi-purpose Sensors for Surfae and Sub-surfae Siene" utilisera plu-
sieurs apteurs sur l'anre, la foreuse et a l'exterieur pour mesurer les proprietes
thermo-meaniques de la surfae.
ROLIS \Rosetta Lander Imaging System" est une amera CCD qui prendra des
images haute-resolution pendant la desente et une image panoramique stereo du
site ou seront faites les analyses des autres instruments.
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
ETAIRES
ROMAP \Rosetta Lander Magnetometer and Plasma Monitor" est ompose d'un
magnetometre et d'un analyseur de plasma qui etudieront le hamp magnetique
loal et les interations de la omete ave le vent solaire.
SESAME \Surfae Eletrial, Seismi and Aousti Monitoring Experiments" est
ompose de trois instruments dierents qui mesureront les proprietes des ouhes
superielles du noyau. Un instrument mesurera le trajet suivi par les ondes aous-
tiques a travers la surfae, un autre mesurera les proprietes eletriques de la surfae
et un dernier instrument etudiera les poussieres qui retombent sur la surfae.
A.4 Les autres missions spatiales ometaires
Rosetta n'est pas la seule mission spatiale dediee aux ometes. Dans
le passe, plusieurs missions spatiales ont deja eu lieu : ICE qui est
passee en septembre 1985 dans la queue de la omete Giaobini-Zinner
(http ://nssd.gsf.nasa.gov/spae/isee.html), Vega 1 et Vega 2 qui ont survole le
noyau de la omete Halley en mars 1986 (http ://www.iki.rssi.ru/ssp/vega.html),
Sakigake et Suisei qui sont passees dans la queue de la omete Halley en mars 1986
(http ://www.isas.a.jp/e/enterp/missions/), Giotto qui a survole le noyau de la
omete Halley en mars 1986 (http ://nssd.gsf.nasa.gov/planetary/giotto.html) et plus
reemment Deep Spae 1 qui a survole le noyau de la omete Borrelly en septembre 2001
(http ://nmp.jpl.nasa.gov/ds1/).
Pour le futur, il reste deux missions spatiales ometaires programmees en plus de
la mission Rosetta, depuis l'ehe de la mission Contour qui devait atteindre la omete
2P/Enke en novembre 2003 (http ://www.ontour2002.org/). La mission Stardust, lanee
le 7 fevrier 1999, atteindra la omete Wild 2 en janvier 2004 pour olleter des ehantillons
de poussieres qui seront ramenes sur Terre en janvier 2006 (http ://stardust.jpl.nasa.gov/).
Enn, la mission Deep Impat qui sera lanee en janvier 2004, un an apres la mis-
sion Rosetta, et qui arrivera sur la omete Tempel 1 en juillet 2005. L'objetif de ette
mission est de reer un ratere d'impat a la surfae du noyau en y envoyant un
projetile de 350 kg a 10m s
 1
, pour etudier les materiaux ejetes lors de la ollision
(http ://www.ss.astro.umd.edu/deepimpat/).
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Annexe B
Evolution des parametres orbitaux
de la omete 46P/Wirtanen
Nous presentons ii l'evolution des elements orbitaux e, i, q, !, a et 
 de la omete
46P/Wirtanen en fontion du temps, le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA
en fontion de la distane helioentrique et le nombre de passages eetues (en %) dans
haque intervalle. Neuf as dierents sont etudies, orrespondant a neuf valeurs dierentes
de la position initialeM
i
(de M
 4
a M
+4
) de la omete. Les FiguresB.1 a B.9 illustrent
les as sans fore non-gravitationnelles et les FiguresB.10 a B.18 les as ave fore
non-gravitationnelles. La TableB.1 resume nos propos.
M
y
Sans FNG
z
Ave FNG
z
M
 4
=359.79226 Fig. B.8 Fig. B.17
M
 3
=359.79227 Fig. B.6 Fig. B.15
M
 2
=359.79228 Fig. B.4 Fig. B.13
M
 1
=359.79229 Fig. B.2 Fig. B.11
M
0
=359.79230 Fig. B.1 Fig. B.10
M
+1
=359.79231 Fig. B.3 Fig. B.12
M
+2
=359.79232 Fig. B.5 Fig. B.14
M
+3
=359.79233 Fig. B.7 Fig. B.16
M
+4
=359.79234 Fig. B.9 Fig. B.18
y
Anomalie moyenne [
o
℄ de 46P/Wirtanen (position initiale)
z
Fores Non-Gravitationnelles.
Table B.1 { Evolution de l'orbite de la omete 46P/Wirtanen en fontion de sa position initiale
M
i
.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
0
=359.79230
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.1 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initiale M
0
=359.79230
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M 1
=359.79229
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.2 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 1
=359.79229
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
+1
=359.79231
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.3 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+1
=359.79231
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M 2
=359.79228
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.4 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 2
=359.79228
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
+2
=359.79232
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.5 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+2
=359.79232
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M 3
=359.79227
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.6 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 3
=359.79227
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
+3
=359.79233
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.7 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+3
=359.79233
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M 4
=359.79226
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.8 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 4
=359.79226
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
+4
=359.79234
o
- Sans fores non-gravitationnelles
Figure B.9 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+4
=359.79234
o
, sans les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M0
=359.79230
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.10 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initiale M
0
=359.79230
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
 1
=359.79229
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.11 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 1
=359.79229
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M+1
=359.79231
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.12 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+1
=359.79231
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
 2
=359.79228
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.13 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 2
=359.79228
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M+2
=359.79232
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.14 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+2
=359.79232
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
 3
=359.79227
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.15 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 3
=359.79227
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M+3
=359.79233
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.16 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+3
=359.79233
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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ANNEXE B. EVOLUTION DES PARAM

ETRES ORBITAUX DE LA COM

ETE
46P/WIRTANEN
M
 4
=359.79226
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.17 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
 4
=359.79226
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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M+4
=359.79234
o
- Ave fores non-gravitationnelles
Figure B.18 { Evolution temporelle des parametres orbitaux de la omete 46P/Wirtanen ave
une position initialeM
+4
=359.79234
o
, ave les fores non-gravitationnelles. Les deux graphiques
du bas representent, a gauhe le temps passe (en %) dans haque intervalle de 1UA en fontion de
la distane helioentrique, a droite le nombre de passages eetues (en %) dans haque intervalle.
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Les noyaux ometaires et leurs proessus d'ativite
Resume
L'etude des noyaux ometaires est primordiale pour omprendre la formation et l'evolution
du systeme solaire. Cette these presente plusieurs methodes et modeles pour determiner
leurs proprietes physiques (rayon, albedo geometrique, inertie thermique et fration de sur-
fae ative) a partir des observations visibles, infrarouges et des mesures de taux de pro-
dution de l'eau, et pour quantier l'ativite a leur surfae. Nous etudions le noyau des
ometes Hale-Bopp (C/1995O1), 55P/Tempel-Tuttle, 126P/IRAS, 103P/Hartley 2, 22P/Kop,
46P/Wirtanen, IRAS-Araki-Alok (C/1983 H1) et 2P/Enke, elui des Centaures Chiron (2060)
et Chariklo (1997 CU26) et elui des ometes rasantes. De ette etude, il ressort que : (i) l'albedo
geometrique des Centaures vaut 0.07-0.11 et est superieur a elui des LPC (ometes a longue
periode) et des SPC (ometes a ourte periode) qui vaut 0.04-0.07, (ii) un albedo faible n'est pas
inompatible ave la presene de glae d'eau en surfae, (iii) l'inertie thermique du noyau est
faible et vaut 3 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, (iv) la distane du perihelie, ombinee a la sublimation de la
glae d'eau, n'est pas un argument suÆsant pour expliquer la dierene de rayon entre les ometes
rasantes (<0.11 km), les SPC (0.6-2.4 km), les LPC (3-38 km) et les Centaures (71-118 km), (v)
la formation d'une rou^te sur les SPC est tres probable et peut expliquer les variations du taux
de prodution de l'eau ave la distane helioentrique, et (vi) l'ativite a la surfae des noyaux
ometaires n'est pas neessairement onnee a quelques regions atives ; les SPC de petite taille
(1 km) ont une ativite repartie sur toute leur surfae. Les zones atives loalisees, assoiees a
la presene de jets dans la oma, existent seulement sur une minorite d'objets, les plus gros.
Mots-les : omete, Centaures, noyau, proprietes physiques, ativite, Rosetta
Cometary nulei and their ativity proesses
Abstrat
The study of ometary nulei is of paramount importane to understand the formation and the
evolution of the solar system. This thesis presents several methods and models to determine their
physial properties (radius, geometri albedo, thermal inertia and ative surfae fration) from
visible observations, infrared observations and water prodution rate, and to quantify the ativity
on their surfae. We study the nuleus of omets Hale-Bopp (C/1995O1), 55P/Tempel-Tuttle,
126P/IRAS, 103P/Hartley 2, 22P/Kop, 46P/Wirtanen, IRAS-Araki-Alok (C/1983 H1) and
2P/Enke, of Centaurs Chiron (2060) and Chariklo (1997 CU26), and of sungrazing omets. From
this analysis, we nd that : (i) the geometri albedo of Centaurs is 0.07-0.11 whih is higher than
the geometri albedo of LPC (Long Period Comets) and SPC (Short Period Comets) whih is
0.04-0.07, (ii) a low albedo is not inompatible with the presene of water ie on the surfae, (iii)
the thermal inertia of the nuleus is low and is 3 JK
 1
m
 2
s
 1=2
, (iv) the perihelion distane,
ombined with water ie sublimation, is not suÆient to explain the radius dierenes between
sungrazing omets (<0.11 km), SPC (0.6-2.4 km), LPC (3-38 km) and Centaurs (71-118 km),
(v) the formation of a rust on the surfae of the SPC is highly probable and an explain the
variations of the water prodution rate with the helioentri distane, and (vi) the ativity on
the surfae of ometary nulei is not neessarily loalized in a few ative regions ; the ativity of
small SPC (1 km) is distributed all over their surfae. Loalized ative regions, as implied by
the presene of jets in the oma, only exist on a minority, mostly large, nulei.
Keywords : omet, Centaurs, nuleus, physial properties, ativity, Rosetta
Speialite : Astronomie
Laboratoire d'Astrophysique de Marseille - UMR 6110
